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0.1 Re´sume´ de la the`se
L’observation des amas de galaxies dans le domaine des rayons X permet, d’une
part, de les e´tudier individuellement graˆce a` la capacite´ de spectro-imagerie haute-
pre´cision des instruments de dernie`re ge´ne´ration tels qu’XMM-Newton et Chandra,
d’autre part, de les de´tecter jusqu’a` de tre`s grandes distances, ce qui permet de
tester les phe´nome`nes d’e´volution. Ces objets ont un inte´reˆt cosmologique particu-
lier puisqu’ils sont les plus massifs de l’Univers et qu’ils se sont forme´s relativement
tardivement par l’effondrement des zones denses sous l’effet de leur propre gra-
vite´. Le sce´nario de formation des grandes structures dans l’Univers est relie´ au
phe´nome`ne d’accre´tion de la matie`re sous l’effet de la gravite´, qui de´pend prin-
cipalement du parame`tre de densite´ de matie`re de l’univers. L’e´tude statistique
de la population des amas de galaxies a` diffe´rentes e´poques permet donc d’appor-
ter des contraintes fortes sur les parame`tres cosmologiques, inde´pendamment des
autres me´thodes : en ce sens l’e´volution de la population des amas de galaxies est
un excellent “outil cosmologique”. Cette the`se pre´sente diffe´rentes applications de
ce test cosmologique, une e´tude de´taille´e des relations ne´cessaires a` la mode´lisation
de la formation des amas et les incertitudes qui y sont lie´es. En particulier, ma
participation a` un large programme d’observation d’amas distants avec le satellite
XMM-Newton de l’ESA m’a permis une e´tude approfondie de la relation entre la
luminosite´ et la tempe´rature des amas a` grand de´calage spectral.
Enfin, e´tant donne´ l’enjeu lie´ a` la de´termination des parame`tres cosmologiques
et de la densite´ d’“e´nergie sombre” en particulier, une comparaison des re´sultats ob-
tenus avec d’autres travaux est propose´e et les subtilite´s intrinse`ques a` l’application
de ce test sont analyse´es.
Le dernier chapitre de cette the`se aborde brie`vement le travail mene´ ces trois
dernie`res anne´es sur un plan moins scientifique, en terme de gestion de projet, et
pre´sente les activite´s annexes que j’ai effectue´es : enseignement, communication,
animation...
0.2 Abstract
X-ray observations of clusters of galaxies allow two kinds of studies : first they
can be individually analysed as cosmological objects, thanks to the capacity of
spectro-imagery of XMM-Newton and Chandra telescopes, second they can be used
to study the composition and the evolution of the Universe as a whole. These
objects present a real cosmological interest as they are the biggest and the most
massive cosmological objects, lately formed through the gravitational collapse of
dense regions.
The growth of the large scale structures of the Universe is described by an accre-
tion scenario wich strongly depends on the composition and density of its matter.
The statistical study of the evolution of a representative sample of the cluster popu-
lation at various epochs allows to constraint directly and strongly the cosmological
parameters. A detailed study of the relations used to model the cluster number den-
sity is also presented as well as a detailed study of the uncertainties. In particular,
my implication in a large program based on XMM-Newton observations of dis-
tant X-ray clusters allowed me to study in great details the luminosity-temperature
relation of X-ray clusters and to measure its evolution with redshift.
The quest of precision in contraining the cosmological parameters and the ama-
zing consensus raised in favor of the “dark energy” detection made this subject
very exciting and a comparaison with other works is also presented.
The last chapter of this thesis introduces another look on this work and my
activities in teaching and scientific communication are presented.
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Parmi la vaste faune des objets astrophysiques, les amas de galaxies sont les
objets les plus massifs de l’Univers et, a` ce titre, ils constituent une population
tre`s inte´ressante a` e´tudier pour ame´liorer notre connaissance de l’Univers dans
son ensemble et de sa formation. Dans le cadre de la formation hie´rarchique des
structures, ils permettent de retracer l’e´volution des halos de matie`re noire issus
des surdensite´s qui existaient lors du de´couplage rayonnement-matie`re et dont on
observe aujourd’hui l’empreinte dans le rayonnement de fond cosmologique. Cette
e´volution est fortement de´pendante de l’environnement dans lequel elle s’effectue,
son e´tude permet en particulier de contraindre la valeur de la densite´ de l’Univers.
En d’autres termes, l’e´tude de cette population devrait permettre de re´pondre a` la
question : notre Univers est-il constitue´ uniquement de matie`re ou existe-t-il une
autre contribution dont l’action serait oppose´e a` celle de la gravite´ et qu’Einstein
nomma “Constante Cosmologique” Λ?
Bien que de´battue depuis les travaux d’Einstein (1916), cette question est toujours
d’actualite´ au de´but du 3e`me mille´naire et de nombreux projets internationaux ont
pour objectif d’y re´pondre. Un bref retour historique permet de comprendre la
nature controverse´e de ce champ de recherche.
Notre vision astronomique sortait a` peine de notre Voie Lacte´e, avec les ob-
servations de E. Hubble, qu’Einstein e´nonc¸a sa the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale
liant les proprie´te´s physiques de l’Univers et son e´volution a` son contenu. Mais
l’application de cette the´orie a` l’Univers tout entier (1917) ne´cessita l’ajout d’une
contribution supple´mentaire : la fameuse Constante Cosmologique. Cet ajout avait
de plus le bon gouˆt de rendre l’Univers statique, ce qui ne de´plut pas a` Einstein !
En effet dans la controverse de l’e´poque, Einstein e´tait du coˆte´ de ceux qui n’imagi-
naient pas que l’Univers puisse e´voluer, ce qui constitua d’apre`s ses propres termes
“la plus grosse erreur de sa vie...”. Dans ce contexte, Wirtz (1922), Slipher et sur-
tout Hubble remporte`rent le combat en prouvant que les galaxies s’e´loignent les
unes des autres, avec une vitesse d’autant plus grande qu’elles sont e´loigne´es (loi de
Hubble 1929). Suite a` ces observations, l’abbe´ Georges Lemaˆıtre (1927) introduisit
la notion d’Univers en expansion par l’interme´diaire du grandissement du facteur
d’e´chelle. Einstein renonc¸a alors a` sa constante cosmologique et celle-ci ne fut plus
conside´re´e avec inte´reˆt que par les the´oriciens jusque dans les anne´es 1980. Elle fut
ensuite abandonne´e comple`tement jusqu’a` renaˆıtre de ses cendres en 1998 a` la suite
des mesures de distances de supernovae lointaines.
Dans le cadre de la Relativite´ Ge´ne´rale et en appliquant le Principe Cosmo-
logique (Univers homoge`ne et isotrope a` grande e´chelle et a` toute e´poque) les
e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker de´crivent l’e´volution du fac-
teur d’e´chelle de l’Univers par l’interme´diaire des parame`tres cosmologiques, parmi
lesquels on retrouve la constante cosmologique et la densite´ de matie`re de l’Univers.
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Les autres parame`tres cosmologiques sont : la constante de Hubble, qui fixe l’unite´
de distance et de temps cosmologique, la courbure de l’Univers dont tout le monde
s’accorde a` dire qu’elle est nulle (“Univers plat”), la densite´ baryonique, la densite´
de neutrinos et les parame`tres du spectre de puissance des fluctuations initiales de
densite´.
Les grands projets mene´s dans le but d’apporter des contraintes a` la valeur
de ces diffe´rents parame`tres sont aussi varie´s que les objets qu’ils se proposent
d’e´tudier. L’un des axes majeurs de ces recherches est l’observation du Fond Dif-
fus Cosmologique (FDC ou CMB). Il s’agit d’observer aujourd’hui les premiers
photons qui ont pu se propager librement depuis que l’Univers est devenu trans-
parent, c’est a` dire depuis le de´couplage rayonnement-matie`re. Les e´tudes re´centes
du spectre angulaire des fluctuations du FDC ont permis en particulier de conclure
que l’Univers a une courbure nulle (depuis les missions COBE et BOOMERANG).
Le FDC est l’unique moyen d’observer l’Univers dans son ensemble a` une pe´riode
donne´e : la surface de dernie`re diffusion. C’est une me´thode globale, qui ne permet
cependant pas de re´soudre toutes les e´nigmes de l’Univers. Les autres me´thodes
d’investigation sont lie´es a` une classe d’objets particuliers (ce´phe´ides, supernovae,
amas de galaxies, etc...) qu’il est ne´cessaire de bien comprendre avant de les utiliser
comme outils. C’est le cas en particulier des objets appele´s “chandelles standar-
d” dont les proprie´te´s physiques sont suppose´es ne pas de´pendre de la distance a`
laquelle on les observe, c’est-a`-dire de la pe´riode a` laquelle elles se sont forme´es.
Les premiers objets e´tudie´s en tant que “chandelles standard” furent les e´toiles
variables “Ce´phe´ides” qui permirent d’e´talonner les mesures de distances relative-
ment faibles (celles des galaxies proches). Plus re´cemment les supernovae de type Ia
(c.a.d issues de l’explosion d’une naine blanche dont la masse a atteint la limite de
Chandrasekhar par accre´tion) ont rec¸u les faveurs des cosmologistes pour la mesure
de distances plus grandes. Ces re´centes observations par deux groupes internatio-
naux (High-z et SCP) ont conclu a` l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers, ce qui
implique l’intervention d’une autre forme d’e´nergie que la gravite´ : l’e´nergie sombre
(constante cosmologique ou quintessence)... La combinaison des re´sultats obtenus
sur les supernovae avec ceux du FDC me`nent au paradigme actuel concernant la
valeur des parame`tres cosmologiques, pour lequel la matie`re ne constituerait que
30% de l’e´nergie totale de l’Univers, les deux-tiers restant e´tant dus a` l’e´nergie
sombre. Malgre´ la grande pre´cision des mesures re´centes sur le FDC (WMAP) les
incertitudes sur les parame`tres sont encore significatives et des de´ge´ne´rescences
subsistent. D’autres mesures inde´pendantes sont ne´cessaires pour se convaincre de
la validite´ des valeurs mesure´es.
Le travail pre´sente´ dans cette the`se concerne l’e´tude de l’e´volution de la po-
pulation des amas de galaxies en fonction de l’e´poque. Cette e´volution est tre`s
de´pendante de la valeur de la densite´ de matie`re de l’Univers. Une e´tude de´taille´e
des proprie´te´s statistiques d’e´chantillons d’amas de galaxies a` diffe´rentes e´poques
permet de contraindre la valeur des parame`tres cosmologiques. Ce test a` e´te´ sugge´re´
par A. Blanchard il y a une dizaine d’anne´es mais sa mise en oeuvre n’a e´te´
re´ellement possible que re´cemment, depuis qu’un important effort a` e´te´ fourni pour
l’observation des amas de galaxies lointains, en particulier avec le lancement des
satellites X : Chandra et XMM-Newton.
Cette population, constitue´e des objets les plus gros et forme´s le plus re´cemment
dans l’Univers, a un double inte´reˆt cosmologique :
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- les amas, issus de l’e´volution des surdensite´s initiales, constituent de ve´ritables
e´chantillons de la matie`re universelle puisque la quantite´ de baryons qu’ils ren-
ferment n’a pas change´ au cours de leur e´volution, ceux-ci e´tant pie´ge´s par le po-
tentiel gravitationnel. Dans la mesure ou` ce potentiel est principalement duˆ a` la
matie`re noire, l’e´tude d’amas individuels et de leur structure interne permet de
tester les hypothe`ses sur la nature et la distribution de la matie`re noire a` grande
e´chelle.
- l’e´tude statistique d’e´chantillons repre´sentatifs de la population des amas de ga-
laxies locaux et distants est de´sormais possible et permet de contraindre le sce´nario
de formation des grandes structures de l’Univers et les parame`tres dont il de´pend.
Lorsque l’on s’inte´resse a` la densite´ de matie`re de l’Univers, la masse des
amas de galaxies est une notion essentielle. Or celle-ci n’est pas directement ob-
servable. De nombreux moyens ont e´te´ alors de´veloppe´s dans l’espoir de mesurer
cette masse. Historiquement, la vitesse radiale des galaxies qui composent l’amas
(mesure´e par de´calage spectral) a permis les premie`res mesures de masses : en sup-
posant l’e´quilibre gravitationnel, le the´ore`me du viriel permet de relier les mesures
de vitesses des galaxies individuelles au potentiel gravitationnel de l’amas et donc a`
sa masse. Mais cette me´thode souffre de nombreux effets syste´matiques venant des
proble`mes de projection ou des limitations dues aux observations dans le domaine
optique. Une autre me´thode bien plus robuste utilise une proprie´te´ directement
issue de la relativite´ ge´ne´rale : la courbure de l’espace engendre´e par la pre´sence
d’une masse importante. Depuis 1987 cette proprie´te´ est observe´e dans les amas de
galaxies : ces derniers jouent le roˆle de lentilles gravitationnelles qui de´forment et
amplifient la lumie`re des objets situe´s en arrie`re plan. L’e´tude de cette distorsion
fournit des renseignements sur toute la matie`re contenue dans le puits de poten-
tiel. Celle-ci est compose´e de matie`re visible en optique (e´toiles, gaz), de matie`re
visible en rayons X (le gaz tre`s chaud et tre`s peu dense pre´sent entre les galaxies
d’un amas que nous appelerons : “gaz X”) et de matie`re noire. Deux autres moyens
pour de´terminer la masse des amas, l’observation du gaz X et de l’effet Sunyaev
Zel’dovich, seront de´taille´s dans le chapitre 2 de ce manuscrit.
Dans une premie`re partie, je pre´sente succinctement le contexte the´orique de mon
travail : la combinaison du Principe Cosmologique, de la relativite´ Ge´ne´rale et de la
me´trique de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker permet d’obtenir une e´quation
re´gissant l’e´volution du facteur d’e´chelle de l’Univers. Je de´cris e´galement le for-
malisme ge´ne´ralement utilise´ en introduisant les parame`tres cosmologiques. Puis,
en examinant le comportement des fluctuations de densite´s primordiales (celles du
FDC) et a` l’aide des relations pre´ce´demment e´tablies, on obtient un jeu d’e´quations,
de´pendantes des parame`tres cosmologiques, qui de´crit l’e´volution des surdensite´s
et donc la formation des objets gravitationnellement lie´s (galaxies et amas de ga-
laxies). Je pre´sente e´galement les diffe´rentes me´thodes actuellement utilise´es pour
contraindre les parame`tres cosmologiques et les mode`les commune´ment e´tudie´s.
La deuxie`me partie exprime l’intereˆt d’utiliser les amas de galaxies, observe´s en
rayons X, comme sondes cosmologiques. Je de´cris tout d’abord cette classe d’objets
et les diffe´rents moyens de les observer, en particulier l’observation dans le domaine
des rayons X, avant de pre´senter l’e´tude statistique de leur population locale, qui
permet de de´terminer les relations d’e´chelles qui relient les parame`tres physiques
des amas entre eux et les fonctions de luminosite´ et de tempe´rature locale.
Le satellite XMM-Newton et les donne´es obtenues dans le cadre du projet “XMM-
Newton Ω Project” sont pre´sente´s dans le troisie`me chapitre ainsi qu’une e´tude
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des relations d’e´chelles a` grand redshift. Je pre´sente ensuite, dans le chapitre 4, les
diffe´rents e´chantillons d’amas a` grand redshift, qui me permettront d’obtenir des
contraintes sur les parame`tres cosmologiques en comparant leurs proprie´te´s aux
pre´dictions des mode`les. Le travail de mode´lisation est de´taille´ dans la cinquie`me
partie ou` je pre´sente la me´thode de comptage d’amas en fonction de la distance ainsi
que l’e´tude statistique de l’e´volution de la population des amas et la contrainte sur la
valeur de la densite´ de matie`re qui en de´coule. Cette me´thode est ensuite applique´e
aux diffe´rents catalogues d’amas de´sormais disponibles.
Enfin, comme sugge´re´ par les responsables de l’e´cole doctorale des Sciences
de l’Univers de Toulouse, le dernier chapitre de cette the`se pre´sente les aspects
non-scientifiques de mon travail pendant trois ans au sein de l’e´quipe de cosmolo-
gie du Laboratoire d’Astrophysique de l’Observatoire Midi-Pyre´ne´es et dans une
collaboration internationale lie´e a` l’Observatoire Spatial XMM-Newton de l’ESA.
Je pre´sente e´galement dans ce dernier chapitre un certain nombre d’activite´s que
j’ai mene´es en paralle`le du travail purement scientifique : il s’agit en particulier
d’activite´s lie´es a` l’enseignement et a` la diffusion des connaissances scientifiques.




Si le terme “cosmologie” est utilise´ pour toute tentative de description de l’Uni-
vers depuis que les hommes s’y inte´ressent (au moins depuis 3 a` 4 mille ans avant
J.C. d’apre`s la datation des plaques d’argiles sume´riennes) elle n’est devenue une
science que tre`s re´cemment, dans la seconde moitie´ du vingtie`me sie`cle.
La cosmologie a pour objectif de fournir un cadre the´orique, corrobore´ par des obser-
vations, permettant de de´crire l’Univers dans son ensemble, en tant qu’objet, sans
se pre´occuper des astres qui le composent. Un mode`le cosmologique est une telle
description. Etant donne´ que l’on s’inte´resse a` l’Univers dans son ensemble, tous
les champs de la physique sont implique´s dans le de´veloppement de mode`les cos-
mologiques. Mais la diffe´rence fondamentale qui fait de la cosmologie une science a`
part est justement qu’elle s’applique a` l’Univers tout entier dans lequel nous-meˆmes
vivons : nous l’observons de l’inte´rieur. Il est donc impossible de controˆler les condi-
tions dans lesquelles se fait l’expe´rience, et non moins impossible de cre´er plusieurs
Univers avec des conditions initiales et des parame`tres diffe´rents... Toutes les infor-
mations dont nous disposons sont donc contenues dans la lumie`re qui nous atteint
apre`s avoir voyage´ pendant plusieurs milliards d’anne´es. Il est donc ne´cessaire de
de´velopper toutes les techniques possibles pour de´composer et de´coder le moindre
rayonnement que les technologies nous permettent de´sormais de collecter.
Dans ce chapitre, je pre´sente le cadre the´orique de l’e´tude en introduisant les
notions ne´cessaires a` la description de l’Univers en expansion : le “principe cos-
mologique”, le de´calage vers le rouge, les mesures de distances “cosmologiques”
et les “parame`tres cosmologiques” sont aborde´s ainsi que des notions de relati-
vite´ ge´ne´rale et de the´orie me´trique. Les mode`les d’Univers actuellement e´tudie´s
sont e´galement pre´sente´s. Apre`s avoir aborde´ succinctement les mode`les the´oriques
d’Univers homoge`nes et isotropes, je de´cris la formation des grandes structures
a` partir des fluctuations primordiales de densite´, dont on observe la trace dans le
rayonnement fossile. J’introduis enfin le formalisme permettant de mode´liser ce pro-
cessus et de quantifier le nombre de structures pre´dites par la the´orie. Il s’agit du
formalisme de Press et Schechter (1974)[177] et de ses de´veloppements plus re´cents.
La comparaison des comptages pre´dits avec les observations permet de contraindre
le mode`le cosmologique sous-jacent : c’est l’objet de cette the`se. La dernie`re par-
tie de ce chapitre pre´sente les diffe´rents moyens actuels pour sonder l’Univers et
contraindre les parame`tres cosmologiques.
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1.1.1 Principe Cosmologique
L’e´tude d’un syste`me aussi complexe que l’Univers demande un certain nombre
d’hypothe`ses simplificatrices; la premie`re est le “principe cosmologique” : il suppose
qu’a` grande e´chelle l’Univers est spatialement homoge`ne et isotrope quelle que soit
l’e´poque. Ceci signifie qu’en tout point et dans toutes les directions de l’espace, le
contenu et les lois physiques de l’Univers sont les meˆmes. L’Univers peut alors eˆtre
compare´ a` un gaz dont les particules seraient les galaxies et on peut de`s lors parler
de pression et de densite´ de ce “fluide cosmique” (parame`tres qui sont spatialement
constants en vertu du principe cosmologique) et ces parame`tres sont relie´s entre
eux par une e´quation d’e´tat. Toutefois, les observations a` grande e´chelle (FDC ou
releve´s de grandes structures) montrent de manie`re e´vidente que la matie`re n’est
pas re´gulie`rement distribue´e : une carte du FDC exhibe des zones plus ou moins
chaudes tandis que les grands releve´s montrent que les galaxies sont regroupe´es
entre elles (par quelques dizaines a` des milliers) pour former des amas gravita-
tionnellement lie´s, a` l’e´chelle de quelques Megaparsecs 1. A une e´chelle supe´rieure,
quelques dizaines de Megaparsecs, la matie`re s’organise sous forme de filaments qui
structurent l’Univers en re´seau dont les noeuds sont les amas de galaxies. Lorsque
l’on parle d’homoge´ne´ite´ dans le principe cosmologique, on sous-entend qu’elle n’in-
tervient qu’a` une e´chelle supe´rieure a` quelques dizaines de Megaparsecs.
Malgre´ les e´vidences d’organisation de la matie`re, le principe cosmologique est
confirme´ par plusieurs observations ; en particulier, le “Fond Diffus Cosmologique”
re´ve`le des fluctuations de tempe´rature dont l’amplitude relative est 10−5 : le rayon-
nement cosmologique est donc tre`s pre´cise´ment celui d’un corps noir de tempe´rature
T=2.725 K, ce qui est la meilleure preuve de l’homoge´ne´ite´ a` grande e´chelle.
1.1.2 Description globale de l’Univers : des e´quations d’Einstein aux e´quations
de Friedmann
Relativite´ Ge´ne´rale et e´quation d’e´volution de l’Univers
Dans le cadre de la relativite´, un e´ve´nement est repe´re´ en lui associant quatre
coordonne´es (x,y,z,t). Dans un tel espace (de Riemann), on de´finit une distance
e´le´mentaire ds entre deux points voisins par la forme quadratique (1.1).
ds2 = gµνdy
µdyν (1.1)
Ge´ne´ralement les gµν sont des fonctions des coordonne´es y
µ et de leurs de´rive´es. La
relativite´ ge´ne´rale postule une relation entre la courbure de l’espace-temps et son











ou` Rµν est le tenseur de Ricci, R le scalaire de courbure, Λ la constante cosmologique
(cf. section 1.1.4), gµν est le tenseur me´trique, Tµν le tenseur d’e´nergie–impulsion,
G la constante de gravitation et c la vitesse de la lumie`re.
1. le parsec est l’unite´ de mesure de distance utilise´e pour de´crire les phe´nome`nes galactiques et extragalac-
tiques : 1 pc = 3.26 anne´es-lumie`re ' 3 ×1016 m. Cette unite´ est de´finie par la me´thode de mesure de distance
par parallaxe de´crite section 1.1.3
CHAPITRE 1. CONTEXTE COSMOLOGIQUE 7
Me´trique Robertson–Walker
L’un des principes de la cosmologie actuelle est de supposer l’Univers homoge`ne
et isotrope a` grande e´chelle [166] (principe cosmologique). Cette hypothe`se permet
de de´finir un temps Universel de fac¸on a` ce que l’on puisse toujours de´composer
la me´trique en deux parties, une partie spatiale et une partie temporelle [166]
[233]. Les syme´tries induites par le principe cosmologique impliquent qu’il existe
un syste`me de coordonne´es tel que l’expression de la me´trique de l’espace–temps
soit de la forme (1.3) (me´trique de Robertson-Walker) [166] [233] :
ds2 = c2dt2 + a(t)2
[
dr2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2 sin2 θdφ2
]
(1.3)
Les coordonne´es (r, θ, φ) sont dites coordonne´es comobiles (Cf section 1.1.3), a(t)
est le facteur d’e´chelle de´crivant l’expansion de l’Univers homoge`ne et isotrope, et
k est une constante tel que k ∈ {−1,0,1} correspondant au signe de la courbure.
Cette expression est la repre´sentation mathe´matique du principe cosmologique.
L’e´volution du facteur d’e´chelle en fonction de la cosmologie est repre´sente´e sur la
figure 1.1.
E´quations de Friedmann–Lemaˆıtre
Les mode`les d’Univers qui se de´duisent de la me´trique de Robertson–Walker
sont non-stationnaires du fait de la de´pendance temporelle du facteur d’e´chelle a.
Cette de´pendance est donne´e par les e´quations d’Einstein (1.2) en y introduisant
la me´trique (1.3), on obtient alors les e´quations de Friedmann [166] [47] :























ou` p est la pression et ρ la densite´ de l’Univers.
Introduisons les notations : H = 1a
da









































L’e`re durant laquelle se forment les structures connues est domine´e par la matie`re 2.
L’e´quation d’e´tat du fluide parfait remplissant l’Univers est alors l’e´quation d’e´tat
2. La densite´ d’e´nergie de matie`re est supe´rieure a` la densite´ d’e´nergie de rayonnement
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d’un fluide sans pression p = 0. Ainsi, l’e´quation (1.6) nous donne ΩMH
2 ∝ a3 ou ρa3




















Remarquons de plus, qu’en e´crivant les e´quations avec a = 1 (instant pre´sent), on
obtient la relation (1.8) :
ΩM + ΩΛ + ΩR = 1 (1.8)
Ces trois “parame`tres cosmologiques”, fondamentaux pour connaˆıtre l’e´volution de
l’Univers et valider (ou non) le mode`le actuel, font l’objet de nombreuses recherches
depuis le de´but du sie`cle dernier. D’autres parame`tres permettent de pre´ciser le
mode`le standard qui cherche a` de´crire l’Univers dans son ensemble, les fluctuations
de densite´ observe´es et la formation des structures. Ce sont par exemple : la fraction
ou la densite´ de baryon(fb, Ωb), la constante de Hubble (H0), la densite´ et la nature
de la matie`re noire (ΩDM) ou la densite´ de neutrinos (Ων). On de´finit e´galement le
Fig. 1.1 – Diagramme de Hubble : loi d’expansion du facteur d’e´chelle de l’Univers en fonction
du mode`le cosmologique [120].
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1.1.3 Univers en expansion : de´calage vers le rouge et constante de Hubble
L’Univers apparaˆıt homoge`ne et isotrope a` grande e´chelle et il est en expansion.
Cette expansion est connue et mesure´e depuis les travaux de Hubble qui a mis en
e´vidence, en 1929, une relation de proportionnalite´ entre la distance des galaxies
observe´es et leur vitesse d’e´loignement. Cette vitesse est mesure´e par le de´calage
des raies spectrales des galaxies en mouvement. Ce de´calage, en ge´ne´ral vers le
rouge a` cause de l’expansion, est note´ z. Dans la suite de ce manuscrit j’utilise
indiffe´remment les termes “redshift” ou “de´calage spectral”. Toute l’information sur
l’expansion de l’Univers est contenue dans la variable sans dimension a(t), facteur
d’e´chelle de l’Univers. L’expression de la vitesse de fuite v en fonction de la distance
D est donne´e par la relation (1.10) [166].
v = HD ⇐⇒ z = HD
c
(pour z << 1) (1.10)
z e´tant le de´calage spectral et c la vitesse de la lumie`re. En re´alite´, H varie au cours
du temps (nous continuerons, par abus de langage, a` parler de la “constante de
Hubble”) et le de´calage z s’interpre`te comme l’e´volution du facteur d’e´chelle a. On
identifie alors la constante de Hubble a` la variation temporelle du facteur d’e´chelle







ce qui correspond au parame`tre H pre´sent dans les e´quations de Friedmann 1.5
(cf. section 1.1.2). La valeur de H mesure´e aujourd’hui est note´e H0 et la notation
h = H/100 est commune´ment introduite de manie`re a` s’affranchir des incertitudes
sur la valeur de H. Ainsi, une distance note´e 1 h−1Mpc correspond pour h = 0.5 a` 2
Mpc. L’usage, dans le champ de recherche explore´ dans cette the`se, est de pre´senter
les parame`tres physiques en unite´ h = 0.5. Ce sera donc la valeur sous entendue dans
tout ce manuscrit sauf si une autre valeur est pre´cise´e. De nombreuses techniques
sont utilise´es pour mesurer la constante de Hubble (depuis plus de 75 ans !) mais
de larges incertitudes subsistent. Je pre´sente ici uniquement les re´sultats les plus
re´cents, utilisant divers objets de l’Univers. La mesure de la distance des galaxies
par les Ce´phe´ides permet d’effectuer une premie`re de´termination de la valeur de
la constante H0. Cette technique est limite´e a` quelques Megaparsecs et sert de
calibration a` d’autres indicateurs de distance. La valeur commune´ment admise au-
jourd’hui est celle obtenue par le HST-Key program : H0 = 72±8 km.s−1.Mpc−1 [84].
La mesure de la dispersion des vitesses des galaxies spirales permet d’estimer leurs
distances graˆce a` la relation de Tully-Fischer [214] et ainsi de de´terminer la valeur de
la constante. On trouve ainsi une valeur de l’ordre de 70±11 km.s−1.Mpc−1 [83] [84].
Plus re´cemment, un groupe de chercheurs franc¸ais a` obtenu par la meˆme me´thode et
avec les donne´es du satellite HIPPARCOS une valeur plus faible de la constante de
Hubble : H0 =60±10 km.s−1.Mpc−1 [159]. Cependant la mesure effectue´e a` partir des
Ce´phe´ides est remise en question par plusieurs travaux. Par exemple, Arp [11] af-
firme que l’e´tude des meˆmes donne´es fournit H0 ∼ 55 km.s−1.Mpc−1. Les estimations
de H0 a` partir de me´thodes qui ne reposent pas sur l’hypothe`se de “chandelle stan-
dard” sont plutoˆt en faveur d’une valeur relativement faible : l’analyse des lentilles
gravitationnelles fournit H0 = 52 ± 6 [119] et l’e´tude de l’effet Sunyaev-Zel’dovich
aboutit, a` la valeur H0 ∼ 55 (pour ΩM = 1) [41]. Cette valeur pourrait meˆme eˆtre
revue a` la baisse si on corrige des effets de “clumping” du gaz.
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Distances cosmologiques
Lorsque l’on s’inte´resse a` l’e´tude d’objets situe´s a` des distances cosmologiques, la
notion de distance elle-meˆme est a` prendre avec pre´cautions. De manie`re ge´ne´rale,





– Distances galactiques : la parallaxe
Les mesures de distances galactiques peuvent se faire par des moyens trigo-
nome´triques classiques, c’est le cas de la mesure par parallaxe qui permet la
de´finition du parsec. Un parsec est la distance d’un objet depuis lequel on voit
le rayon de l’orbite terrestre sous un angle d’une seconde d’arc. Cette me´thode
n’est valable que pour des e´toiles proches, situe´es en avant-plan par rapport
aux e´toiles du fond de ciel; ainsi, l’e´toile la plus proche de´crit un mouvement
apparent sur la vouˆte ce´leste qui permet de de´terminer sa distance. Cette
me´thode fut par exemple utilise´e par le satellite HIPPARCOS pour mesurer
tre`s pre´cise´ment la position de plus de 250 000 astres. Mais de`s lors que l’on
sort de notre Galaxie cette me´thode de mesure de distance n’est plus utili-
sable. Il est alors ne´cessaire de prendre en compte l’effet de l’expansion de
l’Univers, re´gie par son contenu. Pour cela on de´finit des grandeurs comobiles,
c’est-a`-dire qui “suivent” l’expansion.
– Grandeur comobile
Les grandeurs comobiles sont issues des grandeurs physiques desquelles on
oˆte l’effet de l’expansion de l’Univers, ceci en effectuant le rapport avec le
facteur d’e´chelle a. On exprime par exemple le volume comobile par : Vcomobile =
a−3Vphysique.
– Distance angulaire
La de´finition de la distance angulaire donne : Dθ = D/θ ou` D est la taille re´elle
de l’objet et θ son angle apparent sur le ciel. On peut alors choisir un syste`me
de coordonne´es telles que les extre´mite´s de l’objet soit situe´es aux coordonne´es
(r1,0,0) et (r1,θ,0). La distance entre ces deux extre´mite´s est donne´e par :
D2 = −ds2 = a2(ts)r21θ2, (1.13)
ou` ts est l’instant d’e´mission. On obtient alors : Dθ = a(ts)r1. La principale
proprie´te´ de cette distance est de ne pas croˆıtre inde´finiment avec z. En fait,
suivant la cosmologie, le diame`tre d’un objet peu grandir avec la distance (a`
des redshifts supe´rieurs a` 1). La figure 1.2 illustre cette proprie´te´.
– Distance de luminosite´
De la meˆme manie`re, on peut de´finir la puissance rec¸ue par un te´lescope d’une
source situe´e a` l’origine des coordonne´es. Pendant l’intervalle de temps dts, la
source (de luminosite´ L) e´met Ldts dont la fraction Ldts(piθ
2/4)(1/4pi) atteint
le de´tecteur. La relation θ = D/a(tr)r1 est toujours valable mais ici, r1 est la
distance de l’observateur par rapport a` la source. Les photons atteignent le
te´lescope pendant l’intervalle dtr=(1+z)dts et l’e´nergie de chaque photon est
e´galement divise´e par le facteur (1+z) [47].
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Fig. 1.2 – Distance angulaire, distance lumineuse et volume comouvant en fonction du redshift
pour les cas d’un Univers “critique” (ΩM = 1) et pour le mode`le de “concordance” (Λ-CDM,
ΩM=0.3
.










De plus, la coordonne´e rs de la source vue de l’observateur est la meˆme que






= a(tr)rs(1 + z)
2 = (1 + z)2Dθ, (1.16)
ou` f est le flux apparent, de´fini comme la luminosite´ apparente par unite´ de
surface et a(tr) le parame`tre d’e´chelle a` l’e´poque de l’observation. Ces distances
interviendront dans les mode´lisations pour les calculs d’e´le´ments de volume et
la conversion du flux en luminosite´.
1.1.4 Parame`tres cosmologiques et mode`les d’Univers
Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, la description de l’Univers et de son
e´volution peut se ramener a` la de´termination d’un petit nombre de parame`tres
dont les principaux sont la constante de Hubble, la densite´ de matie`re (ΩM), la
fraction de baryons, la constante cosmologique (ΩΛ). Nous verrons a` la section 1.3.1
que les e´tudes successives du spectre des anisotropies du Fond Diffus Cosmologique
ont conclu a` la nullite´ du terme de courbure, ΩR (“Univers plat”).
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Densite´ de matie`re : ΩM
Le parame`tre ΩM est de´fini comme e´tant le rapport entre la densite´ de matie`re









La valeur du parame`tre ΩM est due a` la contribution de deux types de matie`res,
la matie`re visible (baryonique) et la matie`re dite noire (baryonique ou non), dont
on ne connaˆıt pas encore la nature exacte meˆme si on la soupc¸onne “froide”, c’est-
a`-dire non-relativiste. Ce mode`le de matie`re noire est nomme´ CDM ( “Cold Dark
Matter”). La matie`re noire regroupe tous types de matie`re que l’on n’observe pas
encore mais dont on mesure l’influence. De nombreuses techniques sont de´ploye´es
pour de´terminer ΩM . Plusieurs valeurs ont e´te´ de´termine´es dans le passe´ avec une
tendance assez nette en faveur d’une valeur faible. Mais les me´thodes de mesures
directes sont rares et la plupart des re´sultats publie´s sont issus de la combinaison de
plusieurs me´thodes. La technique des supernovae fournit, dans le cas d’un Univers
plat, une valeur faible de ΩM , de l’ordre de 0.3, et une constante cosmologique e´leve´e,
de l’ordre de 0.7. Le travail effectue´ dans cette the`se a pour but de contraindre,
de manie`re inde´pendante, la valeur de ΩM par l’e´tude de l’abondance des amas de
galaxies et de leur e´volution en redshift (comportement tre`s de´pendant de ΩM).
Matie`re baryonique : ΩB
La quantite´ de matie`re baryonique est donne´e de fac¸on the´orique par la nucle´osynthe`se
primordiale [48] (fig. 1.3) : l’abondance des e´le´ments primordiaux observe´e aujour-
d’hui permet de contraindre la valeur de leur abondance issue du “big-bang” et de
contraindre la valeur de la fraction de baryons dans l’Univers : 0.007 < ΩBh
2 < 0.024
[48] [217]. De plus re´cents re´sultats [174] fournissent une valeur plus pre´cise :
ΩBh
2 = 0.025 ± 0.001. La valeur publie´e par la re´cente mission WMAP combine´e a`
d’autres observations (foreˆt Lyman α, releve´ 2dF, CBI et ACBAR) fournit la valeur
: ΩBh
2 = 0.0224± 0.001 [208] en tre`s bon accord avec la mesure de la nucle´osynthe`se
(avec h = 0.71± 0.4). D’autre part, l’e´tude de l’opacite´ des nuages de la foreˆt lyman-
alpha [173] sur la ligne de vise´e des quasars a` grands redshifts conduit a` trouver la
valeur : ΩBh
2 ' 0.022 [218].
Matie`re noire
La matie`re noire a e´te´ mise en e´vidence pour la premie`re fois en 1933 par l’astro-
nome Zwicky [238] par des mesures dynamiques dans l’amas de Coma. Depuis, notre
connaissance des amas n’a cesse´ de s’ame´liorer : on sait de´sormais que les galaxies
ne comptent que pour 10 a` 20% de la masse des amas. La nature de la matie`re noire
reste inconnue ; une partie pourrait eˆtre baryonique, par exemple contenue dans des
naines brunes qui ne posse`dent pas suffisamment de masse pour de´clencher la com-
bustion de leur hydroge`ne ou dans des naines noires qui sont des naines blanches
e´teintes. Des expe´riences telles que MACHOS [5], EROS [56] ou AGAPE [12] ont
e´te´ construites pour observer le phe´nome`ne de lentille gravitationnelle induit par
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Fig. 1.3 – Densite´ de matie`re baryonique a` partir des abondances primordiales des e´le´ments
le´gers [215]
ces e´toiles de faible masse. Ce phe´nome`ne permet en effet d’amplifier la lumie`re en
provenance de sources faibles. Ces expe´riences sont optimise´es pour de´tecter l’am-
plification d’e´toiles pre´sentes dans les galaxies proches (Androme`de ou les nuages
de Magellan) par de petits astres invisibles pre´sents dans le halo de notre galaxie. Il
s’agit dans ce cas de “micro-lentilles gravitationnelles”. Ces expe´riences ont de´tecte´
tre`s peu d’e´ve`nements. Malgre´ cela, certains auteurs attribuent jusqu’a` 20% de la
masse noire du halo de la Voie Lacte´e a` des objets de ce type jusqu’a` un rayon
d’environ 20 kpc [90]. Diffe´rents types de particules, restant au stade hypothe´tique,
postulent au titre de matie`re noire froide (CDM). Leur appellation vient de leur
masse importante ou de leur faible vitesse. C’est par exemple le cas des wimps
(Weakly Interacting Massive Particules) issues de la the´orie de la supersyme´trie.
Les neutrinos massifs seraient pour leur part de la matie`re noire chaude (HDM),
du fait de leur vitesse quasi-relativiste. La limite supe´rieure pour la masse du neu-
trino e´lectronique νe serait de l’ordre de 3.eV [69]. En ce qui concerne les neutrinos
νµ et ντ , leur masse serait respectivement infe´rieure a` 0.17 Mev et 24 MeV [178].
Cependant, les mode`les base´s sur en grande quantite´ de matie`re noire constitue´e de
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neutrinos massifs ne reproduisent pas les structures observe´es. En effet, la pre´sence
de particules relativistes a pour effet de “gommer” les fluctuations de densite´ a`
petite e´chelle.
Constante cosmologique, e´nergie sombre ou quintessence : ΩΛ
Ce parame`tre (ΩΛ = Λ/(3H
2
0 )) de´crit la contribution de l’e´ventuelle constante
cosmologique Λ au tenseur e´nergie–impulsion de l’Univers. Celle-ci fut initialement
introduite par Einstein dans l’e´quation (1.2) pour obtenir une solution physique-
ment acceptable d’Univers dans le cadre de sa the´orie ge´ne´rale. Or la constante telle
qu’il l’a introduite, compense l’effet de la gravitation par une force re´pulsive, ce qui
ne de´plut pas a` Einstein. En effet dans le contexte de l’e´poque, la vision de l’Univers
e´tait encore tre`s restreinte et les discussions qui avaient lieu concernaient la forme et
l’e´volution de l’Univers et Einstein e´tait plutoˆt de ceux qui pensaient l’Univers clos
et statique. Cette constante fut totalement oublie´e durant de nombreuses anne´es
avant d’eˆtre re´introduite re´cemment pour expliquer le re´sultat obtenu par l’obser-
vation de supernovae lointaines : l’expansion de l’Univers semble s’acce´le´rer. Pour
expliquer ce re´sultat, une valeur e´leve´e de ΩΛ est ne´cessaire. En effet, le facteur de







Or, les observations des supernovae a` grand redshift semblent montrer que l’ex-
pansion s’acce´le`re (facteur de de´ce´le´ration ne´gatif), ce qui signifie que ΩΛ > ΩM/2
[184] [170]. Ce re´sultat semble confirme´ par l’observation des supernovae les plus
re´centes [186] qui, de plus, permet aux auteurs de dater la pe´riode de transition
entre la de´ce´le´ration initiale et l’acce´le´ration actuelle. La transition est de´tecte´e a`
z ' 0.5, ce qui la situe a` une pe´riode relativement contemporaine. D’autre part, l’ob-
servation des plus vieux objets de l’Univers, tels que les amas globulaires donnent
une borne infe´rieure a` l’aˆge de l’Univers de l’ordre de 14 ± 2 109 anne´es [166]. Les
observations re´centes des missions BOOMERANG [55] [122], ARCHEOPS [22] puis
WMAP [208] ont montre´ que l’Univers tend a` eˆtre “plat” Ω = 1.02 ± 0.02. Or un
Univers plat, sans constante cosmologique et avec la valeur de H0 obtenue par
l’e´quipe du “Hubble-Key program”, serait trop jeune pour former de tels objets
ce qui, a` moins de baisser la valeur de H0, est en faveur d’une constante cosmolo-
gique non nulle. Malgre´ cela, les incertitudes restent grandes et la nature de cette
myste´rieuse composante reste inconnue. La constante cosmologique est souvent as-
socie´e a` l’e´nergie du vide (densite´ d’e´nergie correspondant au niveau fondamental
“vide” a` partir duquel on mesure les niveaux d’excitation des champs). Le mode`le
standard de physique des particules permet d’estimer cette contribution. En effet,
un processus physique est responsable des fluctuations des champs dans le vide :
c’est l’effet Casimir [43] mesure´ en 1957 par Sparnaay [207]. Mais l’application de
cette the´orie au proble`me cosmologique conduit a` une valeur beaucoup plus grande
que celle “observe´e” [232]. Il existe en effet une diffe´rence de 122 ordres de gran-
deur entre la valeur the´orique (Λvide = 8piGρv/c
2 ∼ 1070m−2) et la valeur empirique
(Λ ≤ H20/c2 ∼ 10−52m−2). Ceci est l’une des questions majeures de la physique mo-
derne. Une autre question peut sembler embarrassante : pourquoi la constante cos-
mologique et la densite´ de matie`re seraient aujourd’hui du meˆme ordre de grandeur
alors que leurs e´volutions sont diffe´rentes? En effet, la densite´ de matie`re de´croˆıt
comme (1+ z)3 tandis que Λ est suppose´e constante. Diffe´rents mode`les ont e´te´ pro-
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pose´s (supersyme´trie [82], the´orie des cordes, the´orie de la relativite´ d’e´chelle) pour
re´soudre ce proble`me mais tous, pour l’instant, manquent de preuves observation-
nelles. Le principe “anthropique”, introduit par B. Carter en 1974 [42], exprime le
proble`me diffe´remment et pre´sente la co¨ıncidence (ΩM ∼ ΩΛ) comme une condition
ne´cessaire a` l’apparition de la vie ; en effet, cette dernie`re recquiert des conditions
tre`s particulie`res pour se de´velopper et une constante cosmologique trop grande
aurait eu pour effet d’acce´le´rer l’expansion trop toˆt, empeˆchant les structures de
se former...Enfin, les mode`les qui semblent privile´gie´s par la communaute´ sont les
mode`les dit de “Quintessence” pour lesquels l’e´nergie sombre n’est plus constante
mais varie avec le temps. Je donne ici une approche tre`s succincte de ces mode`les
dont l’ide´e sous-jacente est que le champ associe´ a` la quintessence se met “auto-
matiquement” a` l’e´chelle de la densite´ de matie`re [179] [167]. En d’autres termes,
l’energie sombre e´volue vers sa valeur naturelle “0” et elle est petite aujourd’hui
car l’Univers est aˆge´. Conside´rons un champ scalaire uniforme φ(t) soumis a` un
potentiel V (φ) de densite´ d’e´nergie ρq et de pression Pq relie´ par l’e´quation d’e´tat




2/2 + V (φ)
Pq = φ˙
2/2− V (φ)




Le parame`tre de quintessence w varie a priori de -1 a` 0 et vaut -1 si le champ est
statique ce qui correspond a` la constante cosmologique. De nombreux potentiels
ont e´te´ propose´s, le premier e´tant un mode`le tre`s simple en loi de puissance [179].
Diffe´rents mode`les d’Univers
Depuis les travaux d’Einstein et de De Sitter, de nombreux mode`les d’Univers
fonde´s sur la relativite´ ge´ne´rale ont vu le jour. Les seuls consensus re´ellement e´tablis
aujourd’hui sont sur la nature de la matie`re noire qui serait essentiellement “froide”
(non-relativiste) et non baryonique et sur la “platitude” de l’Univers, e´galement
bien e´tablie (voir 1.3.1). La tendance, a` la suite des re´sultats sur les supernovae,
semble pourtant se diriger vers un mode`le avec constante cosmologique non-nulle.
Je pre´sente ici succinctement les deux mode`les les plus e´tudie´s actuellement, le
mode`le “Einstein-De Sitter” et le mode`le de “concordance” ΛCDM, ainsi que deux
autres mode`les plus re´cemment propose´s.
– Mode`le “Cold Dark Matter (CDM)-Einstein-De-Sitter (EdS)”
Le mode`le Einstein-De-Sitter a` matie`re noire froide non baryonique, de densite´
de matie`re e´gale a` la densite´ critique, est de´fini par les parame`tres suivants :
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






Dans un tel mode`le, les particules de matie`re noire deviennent tre`s rapidement
non relativistes en raison de leur masse ou de leur faible vitesse. Dans ce cas,
se sont les petites structures qui apparaissent en premier puis e´voluent en se
regroupant en structures plus importantes : c’est le mode`le hie´rarchique. Dans
ce cas l’Univers a la proprie´te´ d’auto-similarite´ c’est a` dire que les structures
de toutes tailles sont re´gies par les meˆmes processus physiques. Ce mode`le e´tait
“a` la mode” pour sa simplicite´ jusqu’a` la fin du vingtie`me sie`cle avant d’eˆtre
brutalement rejete´ par la majorite´ des cosmologistes a` la suite des re´sultats de
diffe´rentes observations de supernovae distantes.
– Mode`le de “concordance” : ΛCDM
Dans ce mode`le, l’Univers a une structure plate et la constante cosmologique
est non nulle. Les parame`tres couramment utilise´s sont :







Ce mode`le be´ne´ficie d’un large consensus a` l’heure actuelle puisqu’il repro-
duit bien la plupart des observations, avec cependant un “be´mol” en ce qui
concerne les distributions en redshift des amas de galaxies observe´s en X.
Deux autres mode`les ont e´te´ propose´s re´cemment : le mode`le de “Quintessen-
ce” dans lequel l’e´nergie sombre n’est pas la constante cosmologique mais une
contribution qui peut varier avec le temps ; et le mode`le “CDM-mixte” dans
lequel la matie`re noire n’est pas uniquement sous sa forme “froide” mais com-
porte une petite contribution de particules relativistes (comme par exemple
des neutrinos massifs). Les parame`tres usuels de ce dernier mode`le sont :







Nous verrons que ce mode`le permet, moyennant un spectre de puissance
diffe´rent du cas CDM strict, de reproduire les donne´es observe´es du fond diffus
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cosmologique, des releve´s de galaxies et la distribution des amas de galaxies X
([27], [71]).
1.2 Evolution des fluctuations de densite´, formation hie´rarchique
des structures et auto-similarite´
Les conside´rations suivantes traitent de la formation de halos de matie`re noire
non collisionnelle, ce formalisme repre´sente aussi une bonne approximation du com-
portement du gaz intra-amas, pie´ge´ dans le puit de potentiel de la matie`re noire. La
formation des structures gravitationnellement lie´es est issue de l’effondrement gra-
vitationnel des fluctuations de densite´ initiales : les zones les plus denses croissent
sous l’action de la gravite´. Lorsque l’on e´crit “amas”, “galaxies” ou “structure” :
il s’agit en fait toujours de “halos de matie`re noire”. Au cours de l’e´volution de
l’Univers jeune, une phase tre`s importante intervient environ 300 000 ans apre`s le
Big-Bang : c’est le de´couplage rayonnement-matie`re. Apre`s cette transition, la pres-
sion du rayonnement (de´sormais libe´re´) n’empeˆche plus la matie`re de se condenser.
On peut de`s lors e´tudier l’e´volution d’une distribution de densite´ ρ(~r,t).
1.2.1 Evolution line´aire des perturbations, mode de Jeans
Dans le paragraphe 1.1.2, nous avons conside´re´ l’Univers comme homoge`ne et
isotrope a` grande e´chelle. Toutefois, l’observation actuelle des structures (avec un
grand contraste de densite´) indique la pre´sence de fluctuations de´ja` a` l’e´poque
du de´couplage. Lors de l’expansion de l’Univers, l’effondrement gravitationnel de
ces fluctuations a conduit aux structures que nous observons aujourd’hui. Dans le
cadre de la relativite´ ge´ne´rale, le the´ore`me de Birkhoff (analogue gravitationnel du
the´ore`me de Gauss de l’e´lectromagne´tisme) nous autorise, pour des e´chelles spa-
tiales plus petites que l’horizon, de travailler avec la gravitation newtonienne. Ainsi,
pour e´tudier la croissance des fluctuations adiabatiques de matie`re noire froide non-
collisionnelle a` faible contraste de densite´, on adopte le formalisme classique pour
l’e´tude d’un fluide non-collisionnel : les e´quations d’Euler, l’e´quation de conserva-
tion et l’e´quation de Poisson [166] [156]. En ne´gligeant le gradient de pression, ce















+ (~v. ~∇r)~v = − ~∇rϕ
∇2rϕ = 4piGρ
(1.23)
Ou` ϕ est le potentiel gravitationnel non perturbe´. L’indice r indique que nous tra-
vaillons en coordonne´es physiques.
Ce syste`me admet une solution e´vidente : un Univers homoge`ne, non perturbe´.
Mais cette solution n’est pas compatible avec l’observation des structures actuel-
lement forme´es. Introduisons donc les embryons de ces structures sous forme de
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faibles perturbations autour des valeurs moyennes telles que :


ρ(~r,t) = ρ¯(t)[1 + δ(~r,t)]
v(~r,t) = v0(~r,t) + v1(~r,t)
ϕ(~r,t) = Φ0(~r,t) + Φ1(~r,t)
(1.24)
ou` δ(~r,t) << 1, v1(~r,t) << v0 et Φ1(~r,t) << Φ0. En passant en coordonne´es comobiles et
en posant ψ = ϕ + 12a
d2a
dt2
, a e´tant le facteur d’e´chelle ( ~x = ~r/a(t),~v = a˙x + ~u(x,t),∇x =
















~∇x)~u = − 1a∇xψ
∇2xψ = 4piGρ¯a2δ
(1.25)






ou` δk est la transforme´e de Fourier du contraste de densite´ δ. Dans l’espace de




∂t − 1a ik~uk − 1a
∑










k′ i [uk′ .(k − k′)~uk−k′ ] = − ika ψk
−k2ψk = 4piGρ¯a2δk
(1.27)
L’approximation line´aire revient a` ne´gliger les termes de couplage. On obtient ainsi











Conside´rons maintenant l’effet de la pression du fluide sur cette solution ; par unite´
de volume, la force exerce´e par la pression s’exprime :
F = −∇P/a = −(dP/dρ)∇ρ/a = −c2sρ¯∇δ/a. (1.29)
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Cette e´quation, pour une solution en onde plane, donne la relation de dispersion
qui relie k (k = 2pi/λ) et ω par :
ω2 − c2sk2 + 4piGρ¯ = 0 (1.32)
ou` k est le vecteur d’onde.
L’e´volution des surdensite´s est re´gie par deux phe´nome`nes en compe´tition : la
gravite´ qui a tendance a` faire s’effondrer la matie`re sur elle-meˆme et la pression
du fluide qui empeˆche l’effondrement. Le mode particulier pour lequel ces deux
effets se compensent exactement est appele´ mode de Jeans avec pour longueur















L’e´quation 1.32 admet deux types de solution en fonction de leur longueur d’onde.
Si celle-ci est supe´rieure a` la longueur de Jeans (λ > λj) c’est la gravite´ qui domine
et les surdensite´s augmentent. Pour le cas λ < λj, c’est la pression qui domine et on
obtient des solutions oscillantes : deux ondes sonores de directions ±k se propagent
dans le fluide avec une dispersion donne´e par :
ω = ±csk[1− (λ/λj)] (1.35)
Parmi ces deux modes, seul le mode croissant, D(t), est inte´ressant pour notre






Le de´tail des calculs aboutissant a` ce re´sulat sont fournis en annexe 1. On peut












Dans le mode`le Einstein-De Sitter la solution pour le mode croissant est propor-
tionnelle au facteur d’expansion de l’Univers : D(t) ∝ a ∝ t2/3. Les taux de croissance
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Fig. 1.4 – Facteur de croissance des perturbations pour diffe´rents mode`les d’Univers : critique
(ΩM=1, trait plein), ouvert (ΩM < 1, ΩΛ = 0, trait point-pointille´s) et plat avec constante
cosmologique (ΩΛ = 1− ΩM , trait pointille´s)
des perturbations pour diffe´rents mode`les d’Univers sont donne´s ci-dessous :

D(z) = 11+z (pour ΩM = 1 et ΩΛ = 0)



















du, x ≡ 21/3(Ω
−1
M −1)1/3
1+z (pour ΩM < 1 et ΩΛ = 1− ΩM )
(1.38)
Mais dans la plupart des cas, la formule d’ajustement suivante est suffisante [162] :

























La figure 1.4 illustre le comportement du facteur de croissance dans diffe´rents
mode`les cosmologiques.
1.2.2 Amortissement de la croissance des perturbations
Dans la re´alite´ les choses sont un peu plus complique´es : le fluide conside´re´ est
en fait compose´ de baryons dans un “bain” de matie`re noire. L’e´volution de´pend
alors du type de particules en pre´sence, de leur nombre et de la taille de la pertur-
bation. Dans le cas de perturbations a` grande e´chelle, qui ne sont re´gies que par la
gravitation, l’approximation non-collisionnelle de´veloppe´e ci-dessus s’applique di-
rectement. En revanche, l’e´volution des perturbations de plus petite e´chelle est tre`s
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de´pendante du type de particules de matie`re noire. Avant la (re)combinaison, le
fluide est suppose´ collisionnel et la longueur de Jeans du plasma est supe´rieure
au rayon de Hubble de l’Univers (Weinberg, 1972)[233] : les fluctuations pour les-
quelles λ < λj oscillent jusqu’a` la recombinaison. Au moment de la recombinaison,
l’Univers devient transparent et la longueur de Jeans de´croˆıt brutalement : les per-
turbations telles que M < Mj qui e´taient gele´es peuvent de´sormais croˆıtre. Un autre
phe´nome`ne intervient aux petites e´chelles : la diffusion des photons des zones de
sur-densite´ vers les zones de sous-densite´ peut “gommer” les fluctuations. En effet,











ou` χe est la fraction de baryons ionise´s, ne la densite´ e´lectronique et σT la section effi-
cace Thomson. Ainsi, pour des e´chelles infe´rieures a` cette longueur caracte´ristique,
le processus de diffusion est tre`s efficace et entraˆıne la destruction des petites struc-
tures. C’est l’“Amortissement de Silk” [204] qui intervient pour des structures de
masses infe´rieures a` la masse de Silk de´finie par :







Cette masse est modifie´e par la pre´sence de matie`re noire qui n’interagit pas
avec les photons. Il existe aussi un processus d’amortissement qui n’est efficace qu’en
pre´sence de matie`re noire chaude, typiquement des neutrinos massifs. L’Univers
re´el est compose´ de baryons et de matie`re noire et l’e´volution des perturbations
baryoniques est guide´e par l’e´volution de la matie`re noire. Dans le cadre d’un mode`le
CDM, les objets les plus petits qui peuvent se former ont une masse de baryons de
l’ordre de 103Msol [213] et les structures plus grandes se forment successivement :
c’est le mode`le de formation hie´rarchique des structures.
1.2.3 Champ de densite´, spectre de puissance





Pour e´tudier ce contraste sur des e´chelles correspondant a` des objets physiques,
j’utilise le champ de densite´ “lisse´” sur l’e´chelle R, a` un temps donne´ :
δ¯R(~x) =
∫
d3x′ δ(~x′)WR(~x− ~x′). (1.44)
ou` WR est une fonction feneˆtre (top–hat window function). L’e´chelle de lissage,
R, peut e´galement eˆtre exprime´e en terme de masse comprise dans la feneˆtre :
M = (4pi/3)R3ρ¯. Le champ de densite´ est de´crit par sa variance σM telle que :
σ2M =
(M− < M >)2
< M >2
(1.45)
qui permet de de´finir le spectre de puissance, P (k) =< |δ(k)|2 > tel que :
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

σ2(M) ≡< δ¯2R(~x) >= 12pi2
∫
dk k2P (k)|WR(k)|2
P (k) = Akn (dans le cas CDM standard)
(1.46)
Les mesures re´centes des anisotropies du rayonnement fossile semblent favoriser
la valeur n ∼ 1 pour la pente du spectre de puissance [55] [208] [105], qui est
e´galement la valeur pre´dite par les the´ories d’inflation. Ces mesures fournissent
aussi la normalisation du spectre aux grandes e´chelles. Aux plus petites e´chelles,
telles que celles des amas de galaxies, la normalisation se fait en e´tudiant la variance
de la masse dans une sphe`re de rayon 8 h−1Mpc [53].
1.2.4 Evolution du champ de densite´
Chaque mode de perturbation (correspondant a` des perturbations de masse M >
Mj) e´volue avec le temps et l’expansion. Cette e´volution est de´crite par le facteur
de croissance line´aire Dg, tre`s de´pendant des parame`tres cosmologiques et de la
nature de la matie`re noire, tel que :
















ou` Dg est le facteur de croissance des perturbations et zi correspond au de´calage
spectral auquel les fluctuations sont encore line´aires. On peut re´e´crire l’amplitude















ou` l’exposant est α = (n + 3)/6 et en introduisant M8, la masse contenue dans une
sphe`re de rayon 8h−1 Mpc. Le parame`tre σ8 (amplitude des fluctuations sur une
e´chelle de 8h−1 Mpc) est utilise´ comme re´fe´rence pour normaliser le spectre de
puissance a` l’e´chelle des amas de galaxies (ou` sa valeur est proche de l’unite´ [53]) ;
celui-ci permet de de´finir le “parame`tre de biais” : b = 1/σ8, qui quantifie la diffe´rence
entre la variance de la distribution de masse et la variance du comptage de galaxie a`
cette e´chelle. Les fluctuations primordiales subissent une e´volution de`s les premiers
instants (a` la recombinaison). Cette e´volution est due a` des processus thermody-
namiques et gravitationnels complexes (compe´tition entre croissance et amortisse-
ment des fluctuations) que l’on peut exprimer par une fonction de transfert T (k)
qui de´pend du mode`le cosmologique : P (k) = AknT (k) (cf. figure 1.5). La fonction de
transfert T (k) est parame´tre´e par le parame`tre de pente Γ, elle s’exprime dans le
cas d’un spectre de matie`re noire froide (CDM), par les relations [30] [15] [68] :
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







hΩb/0.5ΩM ) ' ΩMh
(1.50)
ou` T0 est la tempe´rature du FDC et Ωb est la densite´ de baryons. Dans les cas
d’Univers ou` seule la matie`re noire froide est envisage´e, le parame`tre de pente Γ
est tre`s de´pendant des autres parame`tres : Γ ∼ ΩM × h. Cette hypothe`se peut avoir
une influence sensible dans la de´termination des parame`tres cosmologiques a` partir
de l’e´tude des amas de galaxies (Cf chapitre 5 section 5.5.2). D’autres cas sont
e´tudie´s, comme par exemple, un spectre “casse´”, c’est-a`-dire une loi de puissance
dont l’exposant prend deux valeurs diffe´rentes selon les e´chelles spatiales [27].
Fig. 1.5 – Spectre de puissance des fluctuations de densite´ obtenu pour diffe´rents mode`les.
La courbe pointille´e correspond au spectre de puissance standard CDM en bon accord avec les
donne´es WMAP. La courbe en point-pointille´s correspond a` un mode`le Einstein-De Sitter avec
de la matie`re noire “mixte” comprenant 12 % de neutrinos massifs et la courbe en trait plein
repre´sente le spectre de puissance d’un mode`le de quintessence de “type matie`re” (12 % de quin-
tessence avec w=0). Dans les deux cas, le spectre initial des fluctuations est en loi de puissance
avec une cassure. Les donne´es des releve´s de galaxies sont repre´sente´es par les symboles (APM :
losanges jaune; et 2dF : croix rouge). Par ailleurs, ce mode`le reproduit le spectre du FDC de
manie`re satisfaisante (figure 1.10).
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1.2.5 Effondrement sphe´rique
Le traitement line´aire n’est e´videmment valable que pour les perturbations de
faible contraste de densite´ (|δ(k)| < 1). Lorsque celles-ci deviennent de l’ordre de 1,
l’e´volution n’est plus line´aire et il faut avoir recours a` des mode`les. Le mode`le de l’ef-
fondrement sphe´rique permet de de´crire l’e´volution de ces fluctuations : les zones
de surdensite´ s’effondrent sur elles-meˆme telles de mini-Univers ferme´s (d’apre`s
le the´ore`me de Birkhof). Malgre´ le caracte`re non-line´aire de l’e´volution, on peut
de´terminer de manie`re simple l’e´volution du contraste de densite´, δ(z), d’une struc-
ture virialise´e au redshift z. On conside`re des surdensite´s sphe´riques dans un Uni-
vers homoge`ne et on suppose que ces “coquilles” ne se chevauchent pas. On montre
[152] que l’e´volution des surdensite´s est re´gie par les meˆmes e´quations que le facteur
d’e´chelle, a(t), si ce n’est que la coquille atteint une expansion maximale correspon-
dant a` un contraste de densite´ donne´ avant de se condenser jusqu’a` atteindre un
e´tat d’e´quilibre. Le the´ore`me du viriel – l’e´nergie cine´tique e´tant nulle au maximum
d’expansion – permet de calculer le rayon de l’objet virialise´, celui-ci est environ la
moitie´ du rayon maximal de la coquille (pour un potentiel en 1/r). L’e´volution de
telles surdensite´s est repre´sente´e sur la figure 1.6.
Fig. 1.6 – Evolution sche´matique d’une surdensite´. La courbe en pointille´s repre´sente l’e´volution
temporelle du facteur d’e´chelle. Le rayon de la structure en formation tend vers la limite Rv
(rayon viriel) et la se´paration de la surdensite´ par rapport au reste de l’Univers est repe´re´e par
Zsep et Rsep.
L’e´nergie totale d’une surdensite´ i de densite´ ρi de rayon ri et de contraste de




2 [1−Ωi(1 + δi)]. Ainsi,
pour qu’une surdensite´ s’effondre, E doit eˆtre ne´gatif, c’est-a`-dire que son e´nergie
potentielle, U, doit eˆtre plus grande que l’e´nergie lie´e a` l’expansion (i.e. δi > δc =
1/(Ωi) − 1). Dans le cas d’Univers “ferme´” (Ωi > 1) toutes les surdensite´s peuvent
s’effondrer, en revanche, pour les mode`les avec Ωi < 1, seules les surdensite´s telles
que δi(rc) > δc pourront former des structures gravitationnellement lie´es. L’e´volution
dynamique d’une structure en formation peut alors se de´crire par le jeu d’e´quations
CHAPITRE 1. CONTEXTE COSMOLOGIQUE 25
parame´triques d’une cyclo¨ıde de parame`tre θ [166] :









Pour un Univers plat (ΩM = 1) on peut re´e´crire :

(1 + δ) = 9(θ−sinθ)
2
2(1−cosθ)3




Tant que θ < 1, la surdensite´ e´volue dans le re´gime line´aire avec (pour θ = 2pi) :
δc = 1.69, ce qui de´finit le seuil de densite´ line´aire de “virialisation” d’une structure
. Le contraste de densite´ non-line´aire de l’amas, ∆, est de´fini par le rapport de la
densite´ du proto-amas a` la densite´ moyenne de l’Univers environnant. Au moment
du “de´crochement” (θ = pi) ce contraste vaut : ∆(pi) = 4.6; sa valeur, pour une
structure virialise´e dans un Univers critique, est constante et e´gale a` 178 [152] alors
qu’il de´croˆıt en fonction de z pour un Univers ouvert. En effet, l’e´nergie totale de
la structure au moment du de´crochement est E = −K en vertu du the´ore`me du
viriel (2K + U = 0) et l’e´nergie cine´tique s’annule au maximum d’expansion de la








|U | = 2K = 3GM25rvir
(1.53)
d’ou` l’on obtient rvir = rm/2 et v = 6GM/5rm. La conservation de la masse indique de
plus que la densite´ au moment du de´crochement est ρvir = 8ρm ' 178ρ¯(1+zvir)3. C’est-
a`-dire que lorsque la structure a atteint son e´quilibre viriel, sa densite´ est environ
200 fois plus grande que la densite´ Universelle. Le contraste de densite´ non-line´aire
∆ est relie´ au contraste de densite´ line´aire δ, ce qui permet d’e´tudier la formation des
structures dans un cadre line´aire jusqu’au stade de l’effondrement gravitationnel.
Dans les mode`les d’Univers plus complique´s (Ωtot 6= 1) l’e´tude de l’effondrement
sphe´rique recquiert une e´tude plus de´taille´e. Je reprends ici les re´sultats de l’e´tude
du cas ouvert (ΩM < 1, ΩΛ = 0) de´veloppe´e par J. Oukbir [152] (les autres cas sont

























La figure 1.7 montre l’e´volution avec le redshift de ces diffe´rentes quantite´s, tre`s
de´pendantes de z et de Ω0. Ce mode`le d’effondrement sphe´rique est relativement
CHAPITRE 1. CONTEXTE COSMOLOGIQUE 26
Fig. 1.7 – Contraste de densite´ line´aire (a` gauche) extrapole´ a` l’e´poque actuelle en fonction du
redshift auquel la surdensite´ se “virialise” et contraste de densite´ non-line´aire de la structure
forme´e (a` droite); pour un mode`le critique (trait plein), de concordance (pointille´s) et ouvert
(point-pointille´s).
simple et reproduit bien les comportements observe´s, mais il s’agit d’un cas ide´al.
Dans la re´alite´, d’autres effets viennent perturber l’e´volution des structures (mouve-
ment non-radiaux, effet de mare´e), mais le mode`le d’effondrement sphe´rique donne
une description valable utilise´e dans le formalisme de Press & Schechter pour
de´terminer la fonction de masse (cf. 1.2.6). Des e´tudes plus re´centes conside`rent
l’effondrement sous forme ellipso¨ıdale et aboutissent a` une description plus proche
des re´sultats de simulations nume´riques.
1.2.6 Comptage d’objets et formalisme de Press & Schechter
De´finissons F(> M) comme e´tant la fraction de matie`re pie´ge´e dans des objets
gravitationnellement lie´s de masse > M . La fonction de masse, n(M), donnant la
densite´ comobile d’objets de masse M par unite´ de masse s’exprime par :
n(M)dM ≡ ρ¯
M
∣∣∣∣ ddM F(> M)
∣∣∣∣ dM. (1.55)
Dans le cadre des mode`les de formation hie´rarchique a` matie`re noire froide, on
suppose e´galement que chaque particule de matie`re est contenue dans une sphe`re




n(M)MdM = ρ¯. (1.56)
En supposant les fluctuations gaussiennes, Press et Schechter (1974) [177] ont pro-
pose´ l’expression suivante pour la fonction de masse :






ou` ν ≡ δ¯/σ(M) et νc, ou δc, repre´sente le contraste de densite´ line´aire critique
ne´cessaire a` un objet pour s’effondrer. La fonction de masse de Press et Schechter
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ou` νc(M ; z; Ω,λ), de´finit pre´ce´demment, de´pend des parame`tres cosmologiques par
l’interme´diaire du facteur de croissance line´aire des fluctuations Dg :




Sous cette forme, on voit explicitement que la fonction de masse de´pend des pa-
rame`tres cosmologiques, essentiellement par l’interme´diaire du facteur de crois-
sance, et des parame`tres du spectre de puissance des fluctuations.
1.2.7 Autres fonctions de masse
Le formalisme de Press et Schechter est relativement simple, il reproduit conve-
nablement les re´sultats des simulations nume´riques a` N-corps et s’ave`re tre`s utile
a` des fins pe´dagogiques. Cependant, dans la suite de l’e´tude que je pre´sente, j’uti-
lise les de´veloppements plus re´cents de la fonction de masse qui incluent en par-
ticulier l’effet d’un effondrement ellipso¨ıdal plutoˆt que l’effondrement sphe´rique
pre´ce´demment suppose´. Ces derniers de´veloppements (Sheth & Tormen 1999 [202];
Sheth, Mo & Tormen 2001 (SMT) [203]; Jenkins 2001 [108]) obtiennent des re´sultats
en meilleur accord avec les simulations re´centes. La fonction de masse que j’utilise
dans la suite est celle de Sheth, Mo & Tormen :


n(M,z)dM = ρ¯M f(ν)
dν
dM dM












ou` ν ′ =
√
a ν, a = 0.707, q = 0.3 et A ≈ 0.322. La normalisation est obtenue en
e´crivant :
∫
f(ν)dν = 1. Ceci signifie simplement que toutes les particules massives de
l’Univers se trouvent dans des structures gravitationnellement lie´es. On retrouve le
formalisme de Press et Schechter classique avec q = 0 et A = 1/2. Les fonctions de
masse les plus re´centes sont en bon accord entre elles, voire indistinguables (figure
1.8), mais la relation initiale de Press & Schechter sous-estime la distribution des
amas tre`s massifs.
1.2.8 Relations d’auto-similarite´ des amas
Dans le cadre ge´ne´ral, la formation non-line´aire des structures ne peut eˆtre
re´solue que nume´riquement et dans le cas de matie`re noire non collisionnelle. Un
cas particulier existe cependant, il s’agit du mode`le d’Univers “Einstein-De Sit-
ter” de densite´ critique Ω = 1. Dans ce cas, l’Univers tout entier est invariant
d’e´chelle ou autosimilaire (“scale-free”) et les fluctuations de densite´ initiales sont
de´crites comme une loi de puissance de l’e´chelle spatiale : ces perturbations sont
donc e´galement autosimilaires [116]. Cela signifie que, dans ce cas particulier, il n’y
a pas d’e´chelle privile´gie´e et les proprie´te´s physiques des structures doivent eˆtre les
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Fig. 1.8 – Comparaison des diffe´rentes fonctions de masse : le trait plein correspond a` la fonction
de masse de Press & Schechter [177], les pointille´s a` celle de Sheth & Tormen [202] et les point-
pointille´s a` celle de Jenkins et al. [108]. Ces trois fonctions sont calcule´es pour les meˆmes
parame`tres cosmologiques (ΩM = 1., σ8=0.55 et Γ=0.12).
meˆmes quelque soit l’e´chelle conside´re´e. Cette proprie´te´ fondamentale est due a` la
formation hie´rarchique des structures dans un Univers critique. Mais meˆme dans
ce cas particulier, la mode´lisation comple`te de la formation des structures requiert
l’usage de la simulation nume´rique. Comme de´crit a` la section 1.2, les premie`res
structures qui entrent dans le re´gime non-line´aire sont suppose´es de masse MJ(zrec).
Les structures plus grandes se forment ensuite par fusion de ces premiers objets
en objets de plus grande masse. Pour de´crire ce phe´nome`ne (qui se complique
le´ge`rement lorsque l’on souhaite de´crire les plus grandes e´chelles : amas, super-
amas) on examine le comportement d’une perturbation de masse M > MJ dans un
Univers EdS. Cette perturbation atteint le re´gime non-line´aire au bout d’un temps






3 ' 1 (1.61)
ou` σm(trec) est l’amplitude des fluctuations a` l’e´chelle de masse M au temps t = trec.
On a alors les relations :


tM ' trecσm(trec)−32 = tJ( MMJ )
n+3
4




Ainsi, l’Univers au temps tM ′ a` l’e´chelle r < rM ′ contient des objets gravitationnel-
lement lie´s de diffe´rentes masses agence´s pour former ensemble des objets de plus
grande masse. Cette simple interpre´tation est valable jusqu’aux objets de masse
M’, la plus grande masse ayant alors atteint l’e´quilibre viriel. Pour les masses
supe´rieures, l’amplitude des fluctuations est encore trop faible et les perturbations
continuent d’e´voluer dans le re´gime line´aire telles que :
δρm(r) ∝ σM ∝M−α ∝ r−3α (1.63)
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Ces structures continuent de grandir jusqu’a` la limite t > tM ′ ou r > rM ′ ou` elles
s’effondrent gravitationnellement pour former un objet situe´ a` un plus haut degre´
de la hie´rarchie. Cette description relativement simple reproduit de manie`re satis-
faisante le comportement des simulations nume´riques dans le re´gime non line´aire.
Dans ce cadre, une seule dimension suffit a` de´crire l’e´volution : la masse ou la
taille d’une fluctuation qui devient non-line´aire (fonction de´croissante du redshift).
Cette de´croissance est parame´tre´e par l’indice spectral n tel que la masse (d’une
perturbation non-line´aire) varie comme : Mnl ∝ (1 + z)1/α, ou` : α = (n + 3)/6. Ainsi,
les parame`tres caracte´ristiques d’une structure en formation sont suppose´s suivre
les relations suivantes, appele´es “relations d’e´chelle” (“scaling relation”) (Kaiser
1986)[116] : 

ρ ∝ (1 + z)3
M ∝ (1 + z)(−1/α)
R ∝ (1 + z)−(5+n)/(n+3)
T ∝ (1 + z)(n−1)/(n+3)
N ∝ (1 + z)−(1/α)
(1.64)
ou` α = (n+3)/6, M , R et T sont respectivement la masse, la rayon et la tempe´rature
caracte´ristique de la structure et N est la densite´ d’objets. Ces relations indiquent
l’e´volution en redshift attendue pour des observables caracte´ristiques et permettent
d’en de´duire l’e´volution en redshift attendue pour des relations liant ces quantite´s.
Ainsi, la luminosite´ qui s’exprime en fonction de la tempe´rature et de la densite´ :
L ∝MρT 1/2, evolue en (1 + z)−1/2. Les “relations d’e´chelle”, L− T et M − T , peuvent
ainsi eˆtre e´tudie´e; l’e´volution attendue pour ces relations est :

L ∝ T 2(1 + z)3/2
L ∝M4/3(1 + z)7/2
M ∝ T 3/2(1 + z)−1
(1.65)
Ces diffe´rentes relations seront utilise´es pour les mode´lisations et une e´tude de´taille´e
est pre´sente´e au chapitre 2, section 2.3.2.
1.3 Les moyens actuels de sonder l’Univers
Je dresse ici une liste (non exhaustive) des moyens dont disposent les astrophy-
siciens pour apporter des contraintes sur la valeur des diffe´rents parame`tres qui
permettent de de´crire l’Univers : les parame`tres cosmologiques.
1.3.1 Le fond diffus cosmologique : “FDC”
Le FDC est un tre`s pre´cieux argument en faveur du Big Bang. Les photons
libe´re´s au moment du de´couplage matie`re-rayonnement, environ 300 000 ans apre`s
le Big bang, nous parviennent aujourd’hui avec l’empreinte des fluctuations qu’ils
ont subies a` cette e´poque. L’ajustement quasi parfait par un rayonnement de corps
noir a` 2.7K [155] est loin d’eˆtre la seule information que nous de´livre le CMB. En
effet, de minimes fluctuations de quelques micro Kelvin (∼ 300 µK [122]) ont e´te´
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identifie´es comme d’infimes variations de densite´ de matie`re dans l’Univers primor-
dial. Celles-ci seraient, par effondrement gravitationnel, a` l’origine des structures
observe´es (amas de galaxies, galaxies, e´toiles). Ces fluctuations, dans le cadre de
l’inflation [166] seraient dues a` l’amplification de fluctuations quantiques jusqu’a`
des e´chelles macroscopiques. Moyennant un mode`le de matie`re noire, l’e´tude de la
de´composition de ces fluctuations en harmoniques sphe´riques permet a` la fois de
normaliser le spectre de puissance des surdensite´s [160] et de de´terminer les pa-
rame`tres cosmologiques, ou plus exactement des combinaisons de ces parame`tres.
En fait, la seule information re´ellement fiable obtenue par la mesure des fluctuations
du FDC est la nullite´ du parame`tre de courbure. Les autres parame`tres doivent eˆtre
obtenus en combinant les re´sultats avec ceux d’autres expe´riences inde´pendantes
(amas, supernovae, etc...). En effet, les re´sultats re´cents de wmap confirment l’hy-
pothe`se d’un Univers plat (Ω = 1.02 ± 0.02) [208] de´ja` obtenu quelques anne´es au-
paravant par boomerang[54] [122] et archeops. Avec une pre´cision d’autant plus
grande que ces nouvelles observations exhibent un second et meˆme un troisie`me pic
du spectre des fluctuations du FDC (fig. 1.9).
Fig. 1.9 – Spectre des fluctuations du fond cosmologique, observe´ par diffe´rentes expe´riences
(Douspis & al., 2003).
Ces nouvelles donne´es sur le FDC apportent une nouvelle confirmation de la
validite´ du mode`le de formation des structures inflationnaires avec de la matie`re
noire non baryonique [60] ainsi qu’une confirmation de la ge´ome´trie “plate” de
l’Univers. Cependant, la de´ge´ne´rescence sur les parame`tres fondamentaux (ΩM , ΩΛ
et H0) subsiste toujours (meˆme dans les simulations des re´sultats futurs de la mission
Planck). C’est pourquoi la mise en place d’un nouveau test permettant de lever cette
de´ge´ne´rescence est ne´cessaire [60]. La figure 1.10 illustre la de´ge´ne´rescence entre
les parame`tres Ωm et H0 obtenue avec l’analyse des donne´es du FDC.
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Fig. 1.10 – Ajustement de mode`les sur le spectre des fluctuations du fond cosmologique (Blan-
chard & al., 2003 [27]) et de´ge´ne´rescence entre Ωm et H0 sur les donne´es du FDC (Page & al.,
2003 [158])
1.3.2 Les supernovae de type Ia lointaines



















































































Fig. 1.11 – Re´sultats re´cents sur les mesures de distances de supernovae distantes obtenus par
le High− z Team [186].
Le mode`le de “concordance” est devenu consensuel depuis l’observation, en 1998
par deux e´quipes diffe´rentes, de supernovae distantes. Le “High-z Team” (Riess et
al., 1998 [184]) et le “Supernovae Cosmology Project (SCP)” (Perlmutter et al.,
1999 [170]) ont publie´ en meˆme temps le re´sultat sur l’acce´le´ration de l’expan-
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sion. Les supernovae lointaines observe´es, sous l’hypothe`se de chandelles standard,
semblent moins lumineuses que pre´vu. Ceci fut alors interpre´te´ comme un indice
de l’acce´le´ration de l’Univers : si les supernovae sont plus faibles c’est qu’elles sont
plus loin que ce que l’on attend avec l’expansion “normale”. Les re´sultats les plus
re´cents (Riess et al. 2004 [186]) situent meˆme l’e´poque du changement de re´gime de
l’Univers a` z = 0.5, c’est-a`-dire que la phase d’acce´le´ration est tre`s re´cente. Cepen-
dant l’effet observe´ pour les supernovae distantes est de l’ordre de 0.4 magnitude au
maximum compare´ a` un Univers vide (ΩM = 0) (cf. figure 1.11). Il n’est pas difficile
d’imaginer qu’il puisse exister des effets syste´matiques de cet ordre de grandeur
(effet d’e´volution avec le redshift, effet d’absorption sur la ligne de vise´e...).
1.3.3 L’effet de lentille gravitationnelle
L’e´tude de la de´formation de l’espace-temps par la masse permet e´galement
de connaˆıtre la distribution de masse, en particulier autour et dans les amas de
galaxies, objets les plus massifs de l’Univers. D’une part, cet effet de lentille permet
d’amplifier l’e´mission des galaxies d’arrie`re plan et ainsi d’en de´couvrir de plus en
plus lointaines (z∼10, Pello 2004 [168]). D’autre part, l’e´tude de la de´formation
des images des galaxies tout autour de l’amas permet de retrouver le potentiel
gravitationnel (et donc la masse) de l’amas “lentille”. De plus l’e´tude statistique de
ces de´formations permet de´sormais de les utiliser pour contraindre les parame`tres
cosmologiques. Ce point est de´taille´ au chapitre 2, section 2.1.3.
1.3.4 Evolution de la population des amas de galaxies
Cette dernie`re classe d’objets s’ave`re tre`s utile pour l’e´tude de l’Univers a`
grande e´chelle. En effet les amas de galaxies sont les plus gros objets qui se forment
a` partir des fluctuations initiales de densite´ observe´es dans le fond diffus cosmolo-
gique. Ils forment une population relativement homoge`ne dont les proprie´te´s sont
repre´sentatives de celles de l’Univers dans son ensemble. Le travail pre´sente´ dans
cette the`se consiste a` e´tudier l’e´volution de la population des amas de galaxies
entre l’e´poque actuelle et le passe´ ; en effet la formation des grandes structures de
l’Univers est tre`s fortement de´pendante de ses parame`tres physiques et en parti-
culier de sa densite´ de matie`re. La population des amas a` une e´poque donne´e est
caracte´rise´e par la fonction de masse [177]. Ainsi, si on dispose de mesures de la
fonction de masse d’amas distants, sa comparaison avec la population locale permet
de contraindre la valeur de la densite´ de matie`re de l’Univers (les autres parame`tres
cosmologiques ne jouent pas un roˆle important dans ce proble`me). La figure (1.12)
illustre cette de´pendance. L’effet d’e´volution observe´ en fonction de la cosmologie
est bien illustre´ par les re´sultats de simulations nume´riques : par exemple les simu-
lations du consortium “VIRGO” (cf. figure1.13) montrent la structure de l’Univers
a` grande e´chelle pour diffe´rentes tranches de redshift (ici z=0, z=1 et z=3) et pour
les mode`les Einstein-De Sitter (le “Standard-CDM” a` l’e´poque, 1998) et le “Λ-CDM
(“concordance”). Il apparaˆıt alors clairement que les structures e´voluent beaucoup
dans un Univers a` grande densite´ de matie`re alors que leur e´volution semble “gele´e”
depuis z∼ 1 dans un Univers a` faible densite´ de matie`re avec constante cosmolo-
gique. Ce test est global puisqu’il contraint directement la valeur de ΩM en e´tudiant
globalement la formation des plus grandes structures de l’Univers; et, a` l’inverse
de nombreux autres tests, il ne ne´cessite aucune extrapolation et ne repose pas sur
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Fig. 1.12 – Evolution en redshift relative de la fonction de masse des amas, pour deux diffe´rents
mode`les cosmologiques (Einstein-De Sitter en pointille´s et “Λ-CDM “plat” en trait plein) et pour
trois masses caracte´ristiques : 0.1 × M15 en rouge, M15 en jaune et 3 × M15 en vert (ces masses
correspondent grossie`rement a` des amas de 2, 5 et 10 keV). M15 ≡ 1015 × M
une classe d’objets “chandelles standard”. Ce test est d’autre part extreˆmement
puissant puisque sa sensibilite´ au parame`tre ΩM est exponentielle [151]. Cependant
l’application de ce test ne´cessite une tre`s bonne connaissance des amas de galaxies
et de leur formation... La suite de ce manuscrit de´taille l’application de ce test a`
diffe´rents e´chantillons d’amas observe´s en rayons X.
1.3.5 Evolution de la fraction de baryons dans les amas
Un autre test global consiste a` e´tudier la fraction de baryons pre´sents dans les
amas de galaxies locaux. La taille des amas en fait, a priori, de bons e´chantillons
repre´sentatifs de la composition de l’Univers dans son ensemble. La fraction de
baryons est suppose´e universelle et e´gale au rapport entre la densite´ baryonique de
l’Univers et la densite´ totale de matie`re. Ainsi la fraction de baryons mesure´e dans
les amas, en effectuant le rapport entre la masse de gaz et la masse totale, ajoute´e
a` la mesure de la fraction baryonique universelle (par la nucle´osynths`e primordiale
Ωbbn) permet une mesure directe de la valeur de la densite´ de matie`re ΩM [235].
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Fig. 1.13 – Simulations nume´riques de formation de grandes structures pour diffe´rents mode`les
d’Univers (Consortium VIRGO, Joerg Colberg, [107]). Dans le mode`le avec constante cosmolo-
gique, et donc faible densite´ de matie`re (en haut), les structures sont de´ja` forme´es depuis long-
temps (z ∝ 3) et n’e´voluent plus aujourd’hui alors que le mode`le avec forte densite´ de matie`re,
et pas de constante cosmologique(en bas), montre des structures en formation a` toute e´poque.
Une forte e´volution dans la population des amas pourra donc eˆtre interpre´te´e comme le signe
d’une densite´ de matie`re e´leve´e.
ou` fb est la fraction de baryon mesure´e dans les amas par le rapport entre la masse
de gaz et la masse totale et γ est un facteur correctif qui peut avoir plusieurs
origines. Historiquement ce facteur est observe´ dans les re´sultats des simulations
nume´riques : le rapport de la masse totale des amas et de leur masse de gaz de´vie
le´ge`rement du rapport de la densite´ de matie`re totale a` la densite´ de matie`re ba-
ryonique et dans ce cas le facteur correctif est de l’ordre de 0.92 [85]. D’autre part,
l’observation dans les amas de zones de surdensite´ (“clumps”) chaudes dont la lu-
minosite´ est e´leve´e a pour effet d’augmenter la luminosite´ globale et ainsi la masse
totale peut-eˆtre le´ge`rement surestime´e. Ces deux effets oppose´s ont tendance a` se
compenser et finalement l’identification des deux rapports est une bonne approxi-
mation : cette me´thode permet une mesure fiable de ΩM . R. Sadat et A. Blanchard
ont applique´ ce test en 1993 [194] et concluent que le mode`le ΩM = 1. ne peut eˆtre
rejette´ par cette analyse.
Un second test, qui utilise e´galement la mesure de la fraction de baryons dans
les amas de galaxies, a e´te´ propose´ par S. Sasaki (1996 [199]). Ce test est fonde´ sur
l’argument d’auto-similarite´ des structures selon lequel la fraction de baryons est
universelle et inde´pendante du redshift ou des proprie´te´s de l’amas (tempe´rature,
distance au centre). Il consiste a` calculer la distribution des baryons dans diffe´rents
mode`les d’Univers et de tester l’e´volution de cette distribution entre la population
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Fraction de baryons dans les amas (locaux) Ωb/ΩM
Evolution de la fraction de baryon ΩM (plat)
Absorptions sur les spectres de quasars loibtains σ8, Γ Ωbh
2
Cepheids, effet SZ, images multiples de quasars h
Tab. 1.1 – Diffe´rentes me´thodes de de´termination des parame`tres cosmologiques.
locale et une population distante. Ce test s’appuie d’une part sur le fait que la
masse des amas, ainsi que leur contenu en baryons, peut eˆtre estime´e a` partir des
observations X jusqu’a` de grandes distances ; d’autre part sur l’hypothe`se que les
amas sont repre´sentatifs du contenu global de l’Univers. Si une e´volution est de´cele´e
cela veut dire que le mode`le sous-jacent n’est pas le bon... Les amas observe´s dans
le cadre du “XMM-Newton Ω-Project” ont permis d’essayer d’appliquer ce test
a` un e´chantillon d’amas de redshift moyen z ∼ 0.55 et de mettre en e´vidence des
subtilite´s qui compliquent un peu ce travail ; j’en donne les re´sultats au chapitre 5.
Ces diffe´rents “test cosmologiques” sont re´sume´s dans la table 1.1. La suite de ce
manuscrit pre´sente les proprie´te´s des amas de galaxies observe´s dans diffe´rentes lon-
gueurs d’ondes et en rayons X en particulier, ainsi qu’une pre´sentation de l’e´chantillon
local qui permet de de´terminer les relations d’e´chelle et de normaliser les pre´dictions
des mode`les.
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Chapitre 2
Les amas de galaxies : proprie´te´s et
observations
Bien plus massifs que l’ensemble des galaxies qui le composent (de quelques
unes a` plusieurs centaines), un amas est une formidable concentration de gaz et
de matie`re sombre. Les amas pre´sentent une structure tre`s e´tendue, leur diame`tre
est de l’ordre du Megaparsecs, soit environ 1025cm, avec une masse de l’ordre de
1048g soit ∼ 1015 fois la masse solaire. G.O. Abell, par la constitution d’un catalogue
d’amas en 1958, de´veloppa l’e´tude syste´matique de ces structures. Les exemples les
mieux connus sont e´videmment les amas les plus proches comme ceux de Virgo,
de Coma ou encore de Perse´e. Ce n’est qu’en 1966 qu’une e´mission X est de´tecte´e
en provenance de la re´gion centrale de Virgo ou` se situe la galaxie M87. Les ob-
servations confirment que les amas de galaxies sont bien des sources e´tendues de
rayons X dont la luminosite´ (1043 − 1045 erg.s−1) ne varie pas avec le temps [72].
On soupc¸onne de`s lors le bremsstrahlung thermique d’un gaz ionise´ tre`s chaud (de
l’ordre de 108 K) et peu dense (de l’ordre de 10−3 atomes.cm−3) d’eˆtre a` l’origine
de cette e´mission X. La de´couverte, en 1976, de la raie du fer (a` 7 keV) dans les
spectres du gaz X confirme l’origine principalement thermique de l’e´mission X [140].
L’abondance observe´e dans le gaz e´tant semblable a` celle observe´e dans les e´toiles,
Bahcall et al. (1977) [13] ont sugge´re´ que les e´le´ments lourds pre´sents dans le gaz
ont e´te´ e´jecte´s par les premie`res ge´ne´rations d’e´toiles qui composent les galaxies
de l’amas. L’observation des amas a bien suˆr de´bute´ dans le domaine optique, et
la premie`re taˆche fut de les recenser et de les cataloguer ; viennent ensuite des
e´tudes plus de´taille´es, des mesures de vitesses des galaxies, par effet de lentille
gravitationnelle, qui permettent de mieux comprendre la physique des amas et de
l’environnement dans lequel ils se forment. Puis les de´veloppements techniques et
the´oriques ont permis l’e´tude des amas en radio, par l’effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ)
et en rayons X ; enfin, a` partir des anne´es 1990, l’e´tude statistique de la population
d’amas est devenue possible graˆce aux mesures de plus en plus conse´quentes et a`
la constitution d’e´chantillons complets.
2.1 Les amas de galaxies dans le domaine optique
L’observation optique des amas de galaxies a permis de les classer selon leur
morphologie, leur richesse (nombre de galaxies qu’ils abritent), leur redshift, et de
mesurer certaines proprie´te´s des galaxies (fonction de luminosite´, distribution de
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vitesse, distribution spatiale, taille, dynamique, etc...) ou de l’amas lui meˆme. La
de´couverte de l’effet de lentille gravitationnelle a permis une avance´e formidable
dans la compre´hension des amas. C’est, a` l’heure actuelle, le moyen le plus robuste
(le moins biaise´) pour estimer leur masse totale, mais la pre´cision atteinte est encore
faible. Les estimations de masse obtenues par conversion de la tempe´rature du gaz
X (cf. section 2.3) sont plus pre´cises mais moins directes.
2.1.1 Mesure de masse et matie`re noire
Ce sont les observations optiques qui ont re´ve´le´ l’e´pineux proble`me de la masse
cache´e dans les amas : Zwicky (1933) [238] et Smith (1936) [205] furent les premiers
a` calculer la masse d’un amas de galaxies. Ils trouve`rent une masse tre`s supe´rieure
a` celle obtenue en sommant les masses des galaxies observe´es dans l’amas (environ
400 fois plus, ce qui est loin de la mesure actuelle mais tre`s significatif). Si l’amas
est bien une structure “virialise´e” (c’est-a`-dire en e´quilibre viriel entre l’e´nergie
cine´tique des galaxies et l’e´nergie gravitationnelle de l’amas), une limite pour sa
masse vient de la condition de liaison : E=T+W ou` E est l’e´nergie totale, T l’e´nergie
cine´tique et W l’e´nergie potentielle de gravitation. Du the´ore`me du Viriel de´coule
une limite plus forte, obtenue en conside´rant le syste`me stationnaire. Dans ce cas







ou` RG est le rayon gravitationnel, < v
2 > la dispersion des vitesses moyenne qui
peut eˆtre relie´e a` la dispersion des vitesses radiales par < v2 >= 3σ2r . Ceci signifie
simplement que les galaxies, avec leurs vitesses propres, sont pie´ge´es dans le puits
de potentiel du halo de matie`re noire, gravitationnellement lie´es au sein de l’amas.
Il y a donc en quelque sorte compe´tition entre les vitesses des galaxies et le puits de
potentiel gravitationnel. Ces mesures confirment qualitativement la de´couverte de
Zwicky : la masse totale observe´e ne compte que pour 10% de la masse de l’amas. Ou
encore, 90% de la masse des amas n’est pas lumineuse (ce re´sultat est compatible
avec les re´sultats sur l’e´tude des courbes de rotation des galaxies). Une grande
partie de la masse de l’Univers n’est donc pas visible en optique. Le gaz e´metteur
en X contribue pour partie a` la masse de l’amas mais il reste de la masse invisible :
la matie`re noire.
2.1.2 Rapport M/L et ΩM
Le moyen classiquement mis en œuvre pour contraindre la valeur de la densite´
de matie`re de l’Univers avec les amas de galaxies utilise la mesure du rapport
entre la masse estime´e et la luminosite´ totale d’un amas : M/L. Le principe de
base pour estimer la densite´ de matie`re de l’Univers, ρm, est d’e´crire la relation :
ρm = ρL × M/L, ou` , ρL est la densite´ lumineuse. L’application de cette relation
ne´cessite une bonne connaissance de la luminosite´ moyenne de l’Univers. Celle-ci
est estime´e graˆce a` l’e´tude des grands releve´s de galaxies comme le SLOAN ou
le 2dF. Cette relation exprime une e´quivalence entre le rapport masse-luminosite´
mesure´ dans les amas et le rapport densite´ de matie`re-densite´ de lumie`re moyen de
l’Univers. Cette e´quivalence s’appuie sur le fait que les amas sont les plus grandes
structures de l’Univers et qu’ils repre´sentent donc bien sa composition globale. Mais
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cette me´thode implique tout de meˆme une extrapolation d’un facteur de l’ordre 105;
en effet, le volume occupe´ par les amas ne repre´sente que 10−5 fois le volume total
de l’Univers. De plus la mesure du rapport M/L souffre encore de nombreuses
incertitudes comme par exemple des effets de projection de galaxies d’arrie`re plan
que l’on peut alors confondre avec des galaxies de l’amas ou des comportements qui
de´pendent du type de galaxies e´tudie´es.
2.1.3 Mesure de masse par effet de lentille gravitationnelle
“Strong Lensing”, “Weak Lensing” et “cosmic shear”
L’effet de “de´formation gravitationnelle”, pre´dit par la the´orie de la relativite´
ge´ne´rale d’Einstein, est observe´ depuis la fameuse expe´rience d’Eddington lors de
l’e´clipse solaire de 1919. Depuis, cet effet a e´galement e´te´ observe´ a` plus grande
e´chelle : celles des galaxies (Cf the`se de Marceau Limousin [127]) et amas de ga-
laxies. La premie`re de´tection de cet effet dans l’amas A370 a` e´te´ obtenue par une
e´quipe de l’Observatoire Midi-Pyre´ne´es (Soucail et al. 1987 [206]) : cette observa-
tion est pre´sente´e figure 2.1. La masse importante des amas de galaxies en fait de
bonnes lentilles gravitationnelles. La courbure locale induite par cette grande masse
est telle que la lumie`re issue de galaxies lointaines est de´forme´e et amplifie´e, nous
permettant ainsi d’observer des objets inaccessibles autrement. On distingue plu-
sieurs effets diffe´rents : le “strong lensing”, effet observe´ proche du centre de l’amas,
avec une forte amplification qui a pour effet de former de grands arcs gravitation-
nels et le “weak lensing” dont l’effet, loin de l’amas, ne se voit qu’en moyennant
les orientations des images de galaxies autour de l’amas (cf. figure 2.2). Ce dernier
permet d’e´tudier statistiquement les de´formations dues a` la pre´sence d’un amas
jusqu’a` de grandes distances de celui-ci : typiquement jusqu’a` environ deux fois le
rayon viriel.
Fig. 2.1 – Abell 370 : premie`re de´couverte de l’effet de lentille gravitationnelle dans les amas
[206].
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Fig. 2.2 – A gauche : carte de cisaillement induit par l’amas Abell 1689, l’e´toile repre´sente le
centre visuel de l’amas et les trois cercles repre´sentent respectivement les rayons a` 200, 780 et
1200 secondes d’arc. Chaque segment est une estimation du cisaillement local (mesure´ dans une
boite de 80 secondes d’arc). A droite : moyennes des composantes tangentielles (noir) et radiales
(gris) en fonction de la distance au centre de l’amas Abell 1689 (Cf the`se Se´bastien Bardeau
[14]).
Contraintes cosmologiques
L’e´tude des amas de galaxies par l’effet de lentille gravitationnelle permet de
contraindre leur masse et donc d’appliquer les me´thodes classiques de de´termination
des parame`tres cosmologiques, par exemple par la me´thode M/L. “L’e´quation des
lentilles”, reliant la position angulaire de l’image (θi) a` celle de la source (θs) en
pre´sence d’un puits de potentiel Φ (projete´) s’e´crit :
θs = θi− 2DLS
c2DOSDOL
∇θΦ(θi), (2.2)
ou` DOL, DOS et DLS repre´sentent respectivement les distances angulaires Obser-
vateur/Lentille, Observateur/Source et Lentille/Source telles que : DOL ≡ DA(zL),
DOS ≡ DA(zS) et DLS ≡ DA(zL,zS) (cf. chapitre 1 section 1.1.3). Ces distances
de´pendent du de´calage spectral de la source et de la lentille, et des parame`tres cos-
mologiques (Cf 1.1.3). Des me´thodes purement ge´ome´triques ont e´te´ de´veloppe´es
pour contraindre les parame`tres cosmologiques. En effet les observations permettent
de contraindre le rapport des distances angulaires mais l’e´quation 2.2 requiert
e´galement une bonne connaissance de la distribution de masse dans l’amas de´flecteur.
Les re´sultats obtenus par cette me´thode sont encore peu pre´cis.
Des me´thodes statistiques existent e´galement pour contraindre la valeur des pa-
rame`tres cosmologiques : il s’agit de la me´thode du cisaillement cosmique (“cosmic
shear”) et de l’analyse statistique d’images gravitationnelles multiples. La premie`re
consiste a` e´tudier les faibles de´formations dues a` la pre´sence de structures a` grande
e´chelle (LSS). Ces de´formations ont e´te´ de´tecte´es pour la premie`re fois dans l’amas
Cl0024 par Bonnet et al. en 1994 [31]. L’observation de cet effet jusqu’a` de grandes
distances permet d’apporter des contraintes sur la valeur des parame`tres cosmo-
logiques et, en particulier, de la distribution de la matie`re a` tre`s grande e´chelle.
C’est une me´thode tre`s directe qui permet la mesure du spectre de puissance des
fluctuations de densite´ le long de la ligne de vise´e; ainsi cette me´thode donne acce`s
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aux parame`tres fondamentaux de la formation des structures, en particulier ΩM et
σ8. Concreˆtement, la variance du cisaillement cosmique est relie´e aux parame`tres
cosmologiques et au redshift de la source par (dans le cas d’un spectre de puissance
CDM) :
< γ2 >1/2∝ σ8Ω0.75M z0.75s .
Au de´but des anne´es 2000, diffe´rents groupes ont publie´ des re´sultats de cette
me´thode mais pas encore de mesures pre´cises des parame`tres cosmologiques. Plus
re´cemment (Van Waerbeke et al., 2002 [219]) proposent une analyse globale en
maximum de vraisemblance mene´e sur les donne´es VIRMOS. La contrainte obtenue
par cette me´thode (en supposant un spectre CDM strict et la connaissance du
de´calage des sources) est de la forme :
σ8Ω
0.49−(0.24±0.18)ΩM
M = 0.57± 0.04.
C’est une contrainte directe et tre`s robuste, qui se pre´sente sous la meˆme forme que
celle obtenue par l’e´tude de la population des amas en rayons X. Une comparaison
des valeurs de σ8 obtenues par diffe´rentes me´thodes est fournie au chapitre 5, table
5.2. La nouvelle ge´ne´ration d’instruments (comme MEGACAM a` Hawaii) devrait
permettre d’e´tendre cette me´thode a` un plus grand jeu de donne´es et peut-eˆtre
de briser la de´ge´ne´rescence qui existe entre ΩM et σ8 [219]. Tre`s re´cemment, Van
Waerbeke et al. (2004) [220] ont e´tudie´ plus en de´tail les syste´matiques lie´es a` leur
analyse et concluent a` un effet sensible, qui diminue la valeur de σ8 d’environ 10% ;
ces re´sultats sont encore compatibles avec un Univers domine´ par la matie`re.
2.2 Les amas en radio : l’effet Sunyaev-Zel’dovich
Une e´mission radio est parfois associe´e aux amas (depuis Mills, 1960, et Van
Den Bergh, 1961) : il s’agit d’une e´mission synchrotron due a` l’interaction d’une
population non-thermique d’e´lectron relativistes avec un champ magne´tique. Mais
une part importante de l’e´mission radio est souvent associe´e a` des galaxies centrales
dominantes. Je ne de´velopperai pas cet effet ici car il est peu propice aux e´tudes
cosmologiques. De´sormais, les observations des amas de galaxies dans le domaine
des ondes radio se font surtout par l’effet Sunyaev Zel’dovich que je de´cris mainte-
nant. L’effet Sunyaev Zel’dovich (SZ) n’est pas directement une e´mission radio : il
s’agit en fait de la distorsion du spectre du CMB par le gaz chaud intra-amas : les
photons issus du CMB (TCMB=2.728 K) subissent une diffusion Compton inverse
par les e´lectrons du gaz intra-amas (Te ' 107K). La diffusion Compton conservant
le nombre de photons, il y a transfert d’e´nergie des e´lectrons vers les photons. Une
partie de ces derniers gagnent de l’e´nergie dans ce processus. On observe donc une
diminution du nombre de photons de basse e´nergie et un surpeuplement de la zone
de fre´quence comprise entre 250 et 1000 GHz. Il en re´sulte une signature spec-
trale bien spe´cifique (montre´e figure 2.2), unique et inde´pendante du redshift : c’est
l’effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Cet effet de´pend en fait uniquement du rapport
∆ T/TCMB (avec ∆ T=Te − TCMB). En fait, la variation de fre´quence des photons
s’ope`re selon deux processus distincts, l’un e´tant le simple effet Doppler lorsque
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Fig. 2.3 – Signature spectrale de l’effet SZ [40] : cas de A2163, avec les donne´es de BIMA (28.5
GHz [?]), DIABOLO (140 GHz [57]), SuZIE (140, 218 et 270 GHz [102]). La ligne continue
repre´sente la combinaison des meilleurs ajustements de l’effet SZ cine´tique (point-pointille´s) et
thermique (pointille´s).




∝ k(Te − TCMB)
mec2
(2.4)
En pratique, l’effet cine´tique (Doppler) vient “polluer” l’effet thermique et le si-
gnal SZ observe´ est la somme de ces deux contributions. Cependant, ces deux effets
peuvent eˆtre distingue´s par leur de´pendance en fre´quence : l’effet thermique a une
signature bien de´finie tandis que l’effet cine´tique produit des fluctuations indistin-
guables de celles observe´es dans le FDC. De plus, l’amplitude de l’effet cine´tique est
environ cent fois plus faible que celle de l’effet thermique. Les calculs suivants ne
tiennent donc pas compte de l’effet cine´tique. La distorsion Compton est formalise´e






a` T constant, y est proportionnel a` la profondeur optique : τ =
∫
σTnedl, ou` σT est
la section efficace de diffusion Thomson, ne la densite´ e´lectronique et l la longueur
parcourue sur la ligne de vise´e. Les valeurs de ces parame`tres dans les amas sont
typiquement de l’ordre de : σT = 6.65 10
−25 cm2, ne = 10−3cm−3 et l ∝ 1 Mpc.
Ainsi, la profondeur optique est de l’ordre de 2.10−3 (et donc y ∝ 4.10−5 pour une
tempe´rature de 10 keV); et une fraction τT des photons radio e´mis derrie`re le gaz
sera diffuse´e lors de son passage dans l’amas [198]. Ce parame`tre de comptonisation
est proportionnel au rapport ∆T/TCMB ou ∆Iν/Iν que fournissent les observations.
Le flux SZ 1 total produit par un amas est l’inte´grale de la brillance de surface
1. Le flux SZ correspond a` une variation du flux du CMB duˆ a` l’effet SZ
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sur l’angle solide sous-tendu par l’amas, la brillance de surface angulaire SZ 2 est








L’unite´ de mesure du flux SZ est le milli Jansky (1 mJy correspondant a` 10−26
erg.s−1.cm−2.Hz−1). j(x) repre´sente la de´pendance fre´quentielle de la distorsion SZ.













ou` hp est la constante de Planck, et x = hpν/kTCMB la fre´quence adimensionnalise´e.
Cette inte´grale sur l’angle solide peut se transformer en inte´grale sur le volume









On remarque que le flux total SZ ne de´pend que de la quantite´ de gaz et de l’e´nergie
thermique des particules. C’est une diffe´rence essentielle avec l’e´mission X qui
de´pend fortement de la distribution du gaz. Une particularite´ notable de l’effet
SZ est l’inde´pendance du parame`tre y vis-a`-vis du redshift. Je reprends cette pro-
prie´te´ et je pre´sente les pre´dictions de comptages par l’effet SZ a` la fin du chapitre
5, section 5.7.
Une bonne connaissance de l’effet SZ permet non seulement de sonder les amas
a` tre`s grand redshift, puisque l’amplitude de cet effet en est inde´pendante, mais
e´galement de mieux comprendre les anisotropies secondaires du CMB (dont cet effet
est l’une des causes). La tre`s faible amplitude du signal SZ le rend particulie`rement
ardu a` observer : typiquement le signal attendu est de l’ordre de 10−4 en ∆T/T a`
la tempe´rature moyenne du CMB. Cependant des de´tections de l’effet SZ ont de´ja`
e´te´ effectue´es pour des amas proches (re´solus) et brillants tel que Abell 2163 (fig.
2.4). L’e´volution de la sensibilite´ des de´tecteurs permettra bientoˆt la de´tection de
centaines d’amas par l’effet SZ. Ceci en fera un puissant outil d’exploration des
amas a` grand redshift, ce qui est ne´cessaire pour mieux contraindre les parame`tres
cosmologiques. En particulier, les de´tecteurs de l’observatoire Planck sont optimise´s
pour de´tecter cet effet sur la carte du Fond Diffus Cosmologique. L’inde´pendance
de l’effet SZ vis-a`-vis du redshift permet d’observer les amas a` tre`s grande distance
(z > 1) mais sans information sur leur redshift : il est donc utile d’observer les
meˆmes amas en optique ou en rayons X (en spectroscopie) si l’on souhaite e´tudier
leur distribution en redshift ! Par contre nous verrons dans le chapitre 5 section
(5.7) que le test base´ sur la distribution inte´gre´e des amas est tout a` fait applicable
aux observations SZ et sa mise en oeuvre n’attend plus que les re´sultats du satellite
PLANCK qui devrait observer plusieurs milliers de sources SZ non-re´solues (1000
a` 10000 amas selon la cosmologie sous jacente).
2. c’est-a`-dire la variation de brillance de surface induite par l’effet SZ
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Fig. 2.4 – Exemple d’observation SZ de l’amas massif Abell 2163 [40]
2.3 Les amas de galaxies dans le domaine des rayons X : obser-
vables et relations d’auto-similarite´
La premie`re de´tection de rayons X dans un amas a ouvert un nouveau champ
d’investigation. Il fallut alors concevoir des engins permettant de s’affranchir de
l’absorption par l’atmosphe`re terrestre, d’abord avec des ballons sondes, des fuse´es
puis les premiers satellites dans les anne´es 70. Des 1966, la premie`re e´mission X
extragalactique a e´te´ observe´e autour de M87 (au centre de l’amas Virgo) par Bryan
et al. (1966) [39] et Bradt et al. (1967) [34] avec des observations faites par une
fuse´e. Mais ces observations sont extreˆmement complexes a` re´aliser et requie`rent
les toutes dernie`res technologies. Le premier satellite UHURU ouvrit la porte aux
sondages (“surveys”) et permit un de´but de compre´hension de l’e´mission X des
amas. Il a permis de de´couvrir que l’e´mission des amas (L ∼ 1043−45 erg.s−1) est
e´tendue (Kellag et al. 1972, Forman et al. 1972) et stationnaire (Elvis, 1976). Une
premie`re interpre´tation de cette e´mission est donne´e : il s’agit d’un rayonnement
thermique de freinage (bremsstrahlung) du gaz intra-amas tre`s chaud (∼ 108 K) et
tre`s peu dense (10−3 atome.cm−3). La masse du gaz e´metteur est de l’ordre de la
masse additionne´e de toute la matie`re lumineuse des galaxies qui composent l’amas
(e´toiles et gaz). En 1976, avec la de´couverte d’une raie d’e´mission du fer a` 7 keV
dans le gaz intra-amas, l’e´mission de type thermique est confirme´e dans l’amas de
Perse´e (Mitchell et al. 1976 [140]) et dans ceux de Coma et Virgo (Serlemitsos et al.
1977 [201]). De plus l’abondance mesure´e dans le gaz intra-amas est du meˆme ordre
que celle des e´toiles, ce qui laisse penser que le fer observe´ dans le gaz a e´te´ e´jecte´
par les e´toiles (Bahcall & Sarazin 1977 [13]). Un pas a e´te´ franchi lors du lancement
du satellite “Einstein (HEAO-2)” (1978) qui, pour la premie`re fois, e´tait capable
de focaliser les photons X. En effet les principales difficulte´s lie´es a` l’observation en
X sont d’une part la capacite´ des de´tecteurs a` focaliser les rayons et d’autre part la
capacite´ a` de´tecter les signaux de diffe´rentes e´nergies. Les ge´ne´rations suivantes de
satellites (ASCA, ROSAT, Chandra et XMM) apportent chacune leur contribution
et leur progre`s a` cette queˆte de la pre´cision (spatiale et en e´nergie). Re´cemment,
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le satellite XMM-Newton a meˆme permis la de´tection d’un filament de matie`re de
tempe´rature TX ∼ 2 keV dans le champ de l’amas Abell 85 (Durret et al., 2003 [61])
et de Coma (Finoguenov et al., 2003 [81]). Un tel filament aurait e´galement e´te´
de´tecte´ a` z = 0.55 autour d’un amas du catalogue MACS (Ebeling et al., 2004 [66]).
Une partie des observations utilise´es dans la suite de ce travail viennent du
te´lescope de l’Agence Spatiale Europe´enne XMM-Newton. Le nom de cette mission
vient d’un hommage a` Sir Isaac Newton et de sa constitution : “X-Ray Multi Mir-
ror”. Sa pre´cision de pointage est d’une seconde d’arc. Il dispose de trois imageurs
EPIC (European Photon Imaging Cameras), deux de technologie MOS (Metal-
Oxyde Semiconducteur) et un PN (a` jonction p-n); de deux spectrome`tres RGS
(Reflection Grating Spectrometers) e´chelonne´s en longueur d’onde de 1 a` 120 nm
(soit de 0.1 a` 12 keV). Il dispose e´galement d’un te´lescope optique et ultra-violet
OM (Optical Monitor) de diame`tre 30 cm et d’un de´tecteur de particules solaires et
de la ceinture de radiation terrestre. Son orbite est tre`s elliptique avec un pe´rige´e a`
7000 km et une apoge´e a` 114000 km. Elle est de´crite en 48h et le temps disponible
pour l’observation est d’environ 40 h par semaine. Je donne, dans le chapitre 3,
une description plus de´taille´e de l’instrument et la se´rie d’observations effectue´es
avec XMM-Newton dans le cadre d’une collaboration internationale (XMM-Newton
Ω project) dont le PI est Jim Bartlett. Mais avant de de´crire ces observations,
inte´ressons-nous aux proprie´te´s des amas de galaxies observe´s en rayons X.
2.3.1 Emission X
L’e´mission X peut eˆtre repre´sente´e, suivant le processus physique qui la produit,
par une loi de puissance (processus Compton inverse) ou par une loi exponentielle
(bremsstrahlung). Le gaz pie´ge´ entre les galaxies d’un amas est tre`s chaud (∼ 107−8
K) et tre`s peu dense (∼ 10−3 atome.cm−3). Le rayonnement de freinage des e´lectrons,
le “bremsstrahlung”, est un processus a` deux corps qui produit une e´missivite´
proportionnelle au carre´ de la densite´ du gaz : les e´lectrons libres diffusent sur les
particules charge´es du gaz ionise´. En inte´grant le processus sur une distribution





∝ g(hν,T )n2gT−1/2e−hν/kT (2.9)
ou` ng est la densite´ du gaz, T sa tempe´rature et g(hν,T ) le facteur de Gaunt, de
l’ordre de 1 et tre`s peu de´pendant de la tempe´rature et de la fre´quence. L’e´missivite´













Remarque : de par la constitution des de´tecteurs, les observations X se re´alisent
toujours dans une certaine gamme d’e´nergie. Dans ce cas on de´finit la luminosite´
dans la bande d’observation par :














Ou` E1 et E2 sont les limites de la gamme d’e´nergie. Dans la suite, les diffe´rentes
conversions de flux ou de luminosite´ d’une bande a` une autre seront effectue´es
par l’interme´diaire d’un code de mode´lisation spectral de type “Raymond-Smith”




fX e´tant une observable directe, on obtient la luminosite´ dans la bande par cette
relation. La mesure de la tempe´rature du gaz X des amas est devenue possible graˆce
a` l’arrive´e d’instruments “spectro-imageur” tels qu’XMM-Newton. La tempe´rature
est alors obtenue par ajustement du spectre d’e´mission du gaz intra-amas. Graˆce
e´galement a` la qualite´ grandissante des de´tecteurs et, en particulier, leur bonne
pre´cision spatiale, on est de´sormais capable de re´soudre les profils d’e´mission X,
c’est-a`-dire la quantite´ d’e´mission en fonction du rayon. Ce profil d’e´mission est
ge´ne´ralement bien reproduit par celui d’un gaz distribue´ selon le mode`le-β, de´fini
par la relation 2.14, on obtient alors la densite´ du gaz en fonction de rayon normalise´




ou` rc est le rayon de cœur du gaz X, zone qui renferme la majorite´ du gaz e´metteur.
Le rayon de cœur est plus petit que le rayon viriel : rc ∝ 250kpc (h = 0.5).
2.3.2 Relations d’e´chelles
Comme nous l’avons vu, le parame`tre fondamental pour l’e´tude de la distribu-
tion des amas est la masse. Or, celle-ci n’est pas directement observable... C’est
pourquoi il est ne´cessaire de relier la masse des amas a` d’autres quantite´s physiques
qui, elles, sont observables (dispersion des vitesses, tempe´rature X, luminosite´ X).
L’e´tude du milieu intra-amas (MIA) et sa mode´lisation nume´rique a permis de
de´terminer des relations reliant ces diffe´rentes quantite´s : les relations d’e´chelle
(M −T et L−T ). Celle-ci sont directement de´duites des proprie´te´s d’auto-similarite´
de´crites dans le chapitre 1 section 1.2.8. Les amas sont compose´s majoritairement
de matie`re noire (∼ 80%), de matie`re lumineuse en optique (e´toiles et galaxies pour
∼ 5%) et la masse restante est occupe´e par du gaz tre`s chaud (107 keV) et tre`s peu
dense (∼ 10−3 cm−3) qui e´met du rayonnement X. L’e´mission X est directement
relie´e a` la luminosite´ bolome´trique et a` la tempe´rature de l’amas. Ces quantite´s
sont a` leur tour relie´es a` la masse recherche´e.
Relation Masse-Tempe´rature M − T
En supposant que les seuls processus capables de chauffer le MIA sont les chocs
dus a` l’effondrement gravitationnel jusqu’a` l’e´quilibre viriel on obtient une simple






3. Le spectre de Raymond-Smith est une mode´lisation du spectre e´mis par un plasma chaud (∼ 105 ≤ T ≤ 108),
optiquement mince pour des longueurs d’ondes infe´rieures a` 200 A˚ [180].
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ATMh
2/3 Re´fe´rence Commentaires
∼ 4 keV Bryan & Norman 98 Simulation hydrodynamique
∼ 6.5 keV Markevitch 98 observations + hypothe`se d’e´quilibre hydrodynamique
Tab. 2.1 – Re´sultats extreˆmes sur la normalisation de la relation M-T
ou` Rv est le rayon viriel de la distribution de masse (Rv ∼ (M/ρ)1/3 ∼M1/3(1 + z)−1).
La densite´ du gaz de l’amas est le produit du contraste de densite´ par la densite´
moyenne de l’Univers :
ρv = (1 + ∆(ΩM ,ΩΛ,z))ρ¯(z) (2.16)
ou` ∆(ΩM ,ΩΛ,z) est le rapport entre la densite´ moyenne a` l’inte´rieur du rayon viriel
et la densite´ moyenne de l’Univers a` l’e´poque conside´re´e (c-a`-d au de´calage spectral
z). (∆ = 18pi2 ' 178 pour Ωm = 1, les autres mode`les sont e´tudie´s en annexe). Ainsi,
et graˆce a` l’expression ??, on de´duit la relation entre la tempe´rature du gaz X et la
masse M au rayon viriel :
TX ∝M/Rv ∝M2/3(1 + z) (2.17)
Cette forme ge´ne´rale reproduit de manie`re satisfaisante les re´sultats de simulations
nume´riques et d’observations (cf figure 2.5). Dans la pratique, cette relation est
normalise´e soit nume´riquement ([36] [21] [152]), soit par des observations ([133]),











15 (1 + z) (2.18)
pour h = 0.5 et M15 ≡ M/1015 masses solaires. Diffe´rentes valeurs ont e´te´ publie´es
pour cette normalisation, avec une dispersion des re´sultats de l’ordre de 50% (Cf
tableau (2.1) recapitulatif des normalisations extreˆmes de M−T ). D’autre part cette
relation entre la masse virielle et la tempe´rature X des amas peut eˆtre affecte´e
par d’autres effets thermodynamiques du gaz tels que du refroidissement ou du
re´chauffement d’origine non thermique.
Fig. 2.5 – Relation masse-tempe´rature a` partir de l’e´chantillon Highflucs [80] [183]
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Des efforts sont fournis re´cemment pour tenter d’inclure ce genre d’effets dans
les simulations nume´riques mais ceci est loin d’eˆtre une taˆche facile. Des re´sultats
pre´liminaires des e´tudes mene´es par A. Da Silva [51] et Muanwong [142] montrent
que l’on peut s’attendre a` de le´ge`res de´viations aux lois d’auto-similarite´ si l’on
conside`re d’autres effets que ceux uniquement duˆs a` l’effondrement gravitationnel
de la matie`re noire froide...
D’autre part, un travail re´cent de A. Blanchard et M. Douspis [28] montre
que la relation masse-tempe´rature peut eˆtre de´termine´e par un argument “d’auto-
consistance” selon le mode`le cosmologique. Ce travail est fonde´ sur les proprie´te´s de
la fraction de baryons, celle-ci peut-eˆtre estime´e globalement (par la nucle´osynthe`se
primordiale) et dans les amas de galaxies, dont la composition en baryons est sup-
pose´e repre´sentative de la fraction baryonique universelle : fb = Mgaz/Mtot ≡ Ωb/ΩM .
Ainsi, pour une tempe´rature donne´e, on peut calculer la masse totale de l’amas en
fonction de la cosmologie. On obtient alors la normalisation de la relation M − T ,
ATM en fonction du parame`tre ΩM . La figure 2.6 montre cette de´pendance qui peut
eˆtre ajuste´e par la relation :
ATM ∼ 5.4Ω−0.76M ± 10% (en h100), (2.19)
Dans les mode´lisations que j’ai effectue´es (Cf chapitre 5), j’utilise la relation M −T
Fig. 2.6 – Correlation entre le coefficient de normalisation de M − T et ΩM [28].
pour convertir le seuil d’inte´gration en tempe´rature en seuil de masse pour calcu-
ler la fonction de masse et le nombre d’amas inte´gre´s. J’y compare les re´sultats
obtenus pour les valeurs extreˆmes de la normalisation publie´es dans la litte´rature
(pour quantifier l’incertitude re´sultante sur les comptages d’amas) et je pre´sente
les re´sultats obtenus en incluant la relation 2.19 qui de´pend de la cosmologie.
Relation Masse-Luminosite´
Certains auteurs e´tudient la relation entre la masse (virielle) et la luminosite´
des amas. A priori, cette relation permet une de´termination directe de la masse a`
partir de la luminosite´ X qui est observable. La luminosite´ d’un amas est l’inte´grale
sur le volume de la densite´ de gaz au carre´ multiplie´e par la racine carre´e de la





2T 1/2 ∝ fgM < ngT 1/2 >p . (2.20)





1/2) moyenne´e sur l’ensemble des particules,
ou` ng est le profil de densite´ du gaz. Cette expression fournit une relation entre
la luminosite´ X de l’amas et la masse virielle de gaz de l’amas. Appliquer cette
relation ne´cessite une mode´lisation correcte de la quantite´ < ngT
1/2 >p, qui de´pend
essentiellement de la densite´ du gaz. La densite´ de gaz est tre`s fortement concentre´e
dans le cœur de l’amas dans lequel ont lieu des re´actions physiques complexes
telles que du re´chauffement duˆ aux chocs et du refroidissement encore mal connu
(Da Silva 2001 [51], Muanwong 2002 [142]). Il faut donc prendre cette relation
avec pre´cautions car la masse, dans ce cas, repre´sente plutoˆt la masse du cœur
de l’amas alors que la masse de´duite de la tempe´rature repre´sente mieux l’amas
dans sa globalite´. C’est l’une des raisons qui nous pousse a` utiliser la fonction de
tempe´rature plutoˆt que la fonction de luminosite´ pour caracte´riser la population
des amas et e´tudier son e´volution.
Relation Luminosite´-Tempe´rature
Fig. 2.7 – Relation Luminosite´-Tempe´rature issue de diffe´rents travaux sur les amas et les
groupes [193]. Un changement de pente est tre`s clair pour les halos de tempe´rature infe´rieure a`
2 keV.
En combinant les arguments d’auto-similarite´ :

LX ∝MngT 1/2
T ∝M2/3(1 + z)
(2.21)
et avec la de´pendance en redshift de la densite´ (ng ∝ (1+z)3), on obtient une relation
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entre la luminosite´ X et la tempe´rature des amas :
LX ∝M4/3(1 + z)7/2 ∝ T 2(1 + z)3/2 (2.22)
Une corre´lation entre la luminosite´ et la tempe´rature du gaz X des amas est effecti-
vement observe´e. La figure 2.7 en montre un exemple et pre´sente le changement de
pente observe´ pour les groupes de faible tempe´rature. L’imagerie X des amas fournit
directement une carte de la distribution du gaz chaud dans l’amas et la spectrosco-
pie fournit sa tempe´rature. Cependant cette relation souffre encore de nombreuses
incertitudes : la the´orie pre´voit que la luminosite´ soit proportionnelle au carre´ de la
tempe´rature (β=2 dans l’e´quation 2.23) alors que la relation empirique a une pente
β de l’ordre de 3.
L44 = Lbol/(10
44erg.s−1cm−2) = AT βkeV (2.23)
De plus, selon les auteurs, la constante de normalisation et la pente de cette loi
diffe`rent. Il existe en effet plusieurs moyens pour de´terminer la relation LX−TX que
je pre´sente dans l’e´tude de´taille´e de l’e´chantillon local (section 2.4). La description
ge´ne´rale, en terme de fonction de distribution, fournit le nombre d’amas avec une
tempe´rature comprise entre T et T + dT et une luminosite´ bolome´trique dans la
gamme L, L + dL : dN = Φ(T,L)dLdT . La luminosite´ moyenne pour des amas de





De la meˆme manie`re on peut de´finir une tempe´rature moyenne pour des amas de





Ge´ne´ralement la relation L(T ) (parfois T (L)) est ajuste´e par une loi de puissance.
Mais lorsqu’on dispose d’un e´chantillon se´lectionne´ en flux, on peut obtenir des
relations diffe´rentes pour les corre´lation T (L) et L(T ), ce qui re´ve`le un biais dans
la me´thode d’estimation. Ainsi, ajuster la relation L(T ) a` partir d’un e´chantillon
dont la fonction de se´lection n’est pas bien caracte´rise´e peut mener a` des re´sultats
biaise´s. Je pre´sente dans la section suivante l’e´tude de´taille´e d’un e´chantillon local
que j’ai construit a` partir de la base de donne´es BAX sur les amas X de´veloppe´e
a` l’Observatoire Midi-Pyre´ne´es (Sadat et al. [195]). J’aborde la de´termination des
fonctions de luminosite´ et de tempe´rature pour cet e´chantillon que je compare a`
d’autres travaux similaires ainsi que deux manie`res de mesurer la corre´lation entre la
luminosite´ et la tempe´rature des amas de l’e´chantillon et une e´tude de la dispersion
de cette relation.
Une autre question est longuement de´battue dans la litte´rature : cette relation
L−T e´volue-t-elle avec le redshift (par rapport aux relations d’auto-similarite´)? Les
donne´es du satellite XMM-Newton, que je pre´sente dans le chapitre suivant, ont
permis d’apporter de nouveaux e´le´ments de re´ponse.
2.4 Etude de la population locale
L’e´tude des relations entre les proprie´te´s physiques des amas ne´cessite la consti-
tution d’un “e´chantillon local flux limite´ complet” : le seul que l’on sache reproduire
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par la mode´lisation. De plus, cet e´chantillon local est fondamental pour la compa-
raison avec les proprie´te´s des e´chantillons lointains. Paradoxalement la constitu-
tion d’un e´chantillon flux limite´ local complet n’est pas aise´. Pour constituer cet
e´chantillon, j’ai pris comme point de de´part, le travail de Reiprich & Bo¨hringer
(2002) [183]. Ces auteurs ont publie´ un e´chantillon limite´ en flux, HIFLUGCS, dans
lequel les amas locaux les plus brillants sont se´lectionne´s a` partir du “ROSAT All-
Sky Survey” ; il comporte 63 amas dont le flux (dans la bande [0.1-2.4 keV]) est
supe´rieur a` 2 × 10−11 erg s−1cm−2 et avec une latitude galactique |bII| > 20o. A par-
tir des crite`res de se´lection de cet e´chantillon j’ai interroge´ la base de donne´es sur
les amas X : BAX, de´veloppe´e au Laboratoire d’Astrophysique de Toulouse [195].
En effectuant des requeˆtes particulie`res, la base fournit toutes les donne´es publie´es
sur les amas correspondant aux crite`res se´lectionne´s. Tout d’abord je demande a` la
base les donne´es publie´es sur tous les amas dont le flux est supe´rieur a` 2.2 × 10−11
erg.s−1.cm−2 dans la bande ROSAT [0.1-2.4] keV et situe´s hors du plan galactique
avec : |bII| > 20o. Par cette requeˆte on obtient 67 amas avec pour chacun environ
10 mesures diffe´rentes (de flux et/ou de tempe´rature). La le´ge`re diffe´rence dans
le flux limite choisi est justifie´ par la comple´tude de l’e´chantillon avec mesure de
tempe´rature ; en effet, si on choisit un seuil a` 2 × 10−11 erg.s−1.cm−2 on obtient 76
amas mais 13 d’entre-eux n’ont pas de mesure de tempe´rature.
Si on s’inte´resse maintenant uniquement aux amas pour lesquels il existe une
mesure de tempe´rature, on obtient 57 re´ponses; si, enfin, on ne s’inte´resse qu’aux
amas dont la tempe´rature mesure´e est plus grande que 2 keV (limite admise entre
les amas et les groupes) on obtient 50 amas. Il s’agit ensuite de choisir dans le
fichier de re´sultats les mesures fournissant l’e´chantillon le plus homoge`ne possible
et avec les meˆmes crite`res que ceux applique´s a` grand redshift. Pour cela j’ai du
choisir un certain nombre de crite`res de se´lection dont le premier est fonde´ sur le
type d’instrument utilise´. J’ai choisi, dans la mesure du possible, de se´lectionner les
tempe´ratures mesure´es avec le satellite ROSAT ou ASCA car la plupart des obser-
vations d’amas distants sont effectue´es avec ces meˆmes satellites. Je choisis ensuite,
dans les e´tudes les plus re´centes, le maximum d’amas traite´s par la meˆme e´quipe,
pour e´viter des biais dus a` des traitements diffe´rents. J’exclus syste´matiquement
les mesures avec correction de “Cooling-Flows” pour e´viter un biais lors de la com-
paraison aux simulations nume´riques dans lesquelles ces corrections ne sont pas
applique´es. On obtient finalement un e´chantillon se´lectionne´ en flux de 52 amas
locaux (redshift moyen z ∼ 0.05), pre´sente´ dans la table 2.2, dont les tempe´ratures
sont celles mesure´es par White et al. (2000) [236]. Ces tempe´ratures sont en bon
accord avec celles de l’e´chantillon utilise´ par Blanchard et al. 2000 [25] (cf figure
2.8 droite). Cependant, celles mesure´es par Ikebe et al. (2002) [104] pre´sentent
une le´ge`re de´viation vers les hautes tempe´ratures : elles sont le´ge`rement infe´rieures
(cf figure 2.8 gauche). Il est ne´anmoins important de souligner que le traitement
spectral d’Ikebe et al. (2002) est diffe´rent des autres et prend en compte l’effet des
“coolings flows”; en fait, dans ce cas, les spectres d’amas sont ajuste´s par un mode`le
a` deux composantes de tempe´rature diffe´rentes.
La diffe´rence de 2 amas par rapport au re´sultat de la requeˆte de BAX est
explique´ dans le traitement des cas particuliers (en annexe). En comparant sim-
plement le nombre d’amas issus de BAX (sans requeˆte de tempe´rature) et celui
de l’e´chantillon final on peut le´gitimement se poser la question de la comple´tude...
En effet sur les 67 amas re´pertorie´s, on ne se´lectionne que ceux dont il existe une
mesure de tempe´rature, on peut donc se demander ou` sont les 10 amas dont la
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tempe´rature n’a pas e´te´ mesure´e? Ceux-ci sont e´galement traite´s en cas particu-
liers (cf. annexe 4), la plupart d’entre-eux ont une tempe´rature plus petite que 2
keV ou ont une e´mission largement domine´e par une galaxie CD centrale.
Fig. 2.8 – Comparaison des tempe´ratures mesure´es entre l’e´chantillon de White et al. [236] avec
celui d’Ikebe et al. [104](a` gauche) et avec celui de Blanchard et al. 2000 [25] (a` droite). Les
tempe´ratures mesure´es par Ikebe et al. semblent eˆtre un peu plus faibles que les autres mesures
pour les amas massifs.
2.4.1 Estimation de la fonction de Luminosite´ X locale : XLF
La fonction de luminosite´ des amas de galaxies repre´sente le nombre d’amas
par unite´ de volume comouvant et par unite´ de luminosite´ (en fait par tranches de
luminosite´s). La figure 2.9 pre´sente une compilation des diffe´rents re´sultats sur la
XLF locale [193].
L’estimation de la fonction de luminosite´ Φ(L) a` partir d’un e´chantillon flux
limite´ d’amas est assez directe, moyennant une bonne caracte´risation de la fonction
de se´lection. Le nombre d’amas observe´ dans l’e´chantillon N dont la luminosite´
est comprise entre L et L + ∆L est une re´alisation d’un processus de Poisson de
valeur moyenne φ(L)V (L)∆L, ou` V (L) est le volume de recherche d’un objet de
luminosite´ L. Si l’e´chantillon est strictement flux limite´, V (L) est le volume maximal
correspondant a` la distance maximale a` laquelle l’amas de luminosite´ L peut eˆtre
de´tecte´. Dans le cas d’une fonction de se´lection plus complique´e s(z), V (L) peut eˆtre





N/V (L) est alors un estimateur non biaise´ de φ(L)∆L et on obtient la relation :
φ(L)∆L ≡ N/V (L) =
∑
1/V
ou` le symbole ≡ signifie “estimateur” et ou` la sommation porte sur tous les amas











−0.01 1 182.1 1,3
A3526 0.0103 3.42+0.02
−0.02 1.22 27.1 1,3
A1060 0.0114 3.19+0.03
−0.03 0.54 9.9 1,3
A262 0.0161 2.21+0.03
−0.03 1.027 9.35 1,3
A3581 0.0214 2.0+0.1
−0.1 0.65 3.34 1,5
A1367 0.0216 3.64+0.1
−0.1 1.19 6.05 1,3
A1656 0.0232 8.25 +0.17
−0.17 7.81 34.43 1,6
A400 0.0240 2.26+0.04
−0.04 0.68 2.78 1,3
MKW8 0.0270 3.12 +0.13
−0.14 0.78 2.52 1,8
A4038 0.0283 3.15+0.03
−0.03 1.93 5.69 1,3
A2199 0.0302 4.27+0.04
−0.04 4.11 10.64 1,3
A2634 0.0312 3.27+0.07
−0.07 0.99 2.41 1,3
A496 0.0328 4.08+0.04
−0.04 3.79 8.33 1,3
A2052 0.0348 3.03+0.04
−0.04 2.42 4.71 1,3
Cl0336 0.0349 3.07+0.27
−0.27 4.74 9.16 9,9
A2147 0.0351 4.5+0.07
−0.07 2.87 5.52 1,3
A2063 0.0354 3.52+0.09
−0.09 2.24 4.23 1,3
A0576 0.0381 4.02+0.07
−0.7 1.85 3.01 1,3
0422–09 0.0390 2.9+0.5
−0.4 1.99 3.08 1,2
A3571 0.0397 7.24+0.09
−0.09 8.02 12.09 1,3
A2657 0.0404 3.81+0.07
−0.07 1.75 2.53 1,3
A2589 0.0416 3.7+0.6
−0.6 1.9 2.59 1,4
A119 0.044 5.62+0.12
−0.12 3.31 4.05 1,3
MKW3s 0.045 3.41+0.05
−0.05 2.83 3.29 1,3
A3558 0.048 5.53+0.09
−0.09 6.53 6.72 1,3
A3376 0.0455 4.38+0.13
−0.13 2.15 2.45 1,3
A1736 0.0461 3.61+0.1






−0.5 3.83 4.03 1,10
A4059 0.046 3.9+0.07
−0.07 2.84 3.17 1,3
A3562 0.0499 5.16+0.16
−0.16 3.07 2.93 1,3
A85 0.0556 5.92+0.11
−0.11 9.67 7.43 1,3
A3667 0.056 7.13+0.14
−0.14 9.49 7.2 1,3
A754 0.0528 9.83+0.27
−0.27 3.94 3.36 1,3
A780 0.0538 3.56+0.05
−0.06 5.86 4.77 1,3
A3391 0.0531 5.6+0.17
−0.17 2.64 2.22 1,3
S1101 0.058 3.01+0.3
−0.3 3.55 2.48 1,11
A0970 0.059 4.46+0.14
−0.15 4.09 2.78 7,7
A3158 0.059 5.77+0.1
−0.05 5.56 3.79 1,3
A3266 0.0594 8.34+.17
−0.16 8.59 5.81 1,3
A2256 0.0601 6.96+0.11
−0.11 9.16 6.05 1,3
A1795 0.0616 5.8+0.07
−0.07 10.02 6.27 1,3
A3112 0.075 4.45+0.07
−0.07 7.38 3.10 1,3
A399 0.0715 6.8+0.17
−0.17 6.97 3.25 1,3
A2065 0.0721 5.42+0.13
−0.13 5.48 2.50 1,3
A401 0.0748 8.68 +0.17
−0.17 12.38 5.28 1,3
A2029 0.0767 8.22 +0.21
−0.21 17.11 6.94 1,3
A1651 0.086 6.21+0.18
−0.17 7.89 2.54 1,3
A1650 0.0845 6.11+0.15
−0.14 7.21 2.40 1,3
A2597 0.0852 3.63+0.06
−0.06 6.83 2.21 1,3
A2142 0.0899 9.02+0.32
−0.31 21.11 6.24 1,3
A478 0.09 6.58+0.26
−0.25 17.51 5.15 1,3
A2204 0.152 7.21+0.25
−0.25 26.6 2.75 1,3
A3395 0.051 4.8+0.24
−0.24 3.16 2.955 12,13
1 en keV
2 en 10+44erg.s−1 (h = 0.5)
3 en 10−11erg.s−1.cm−2
4 la premie`re re´fe´rence est pour le flux, la seconde pour la tempe´rature. La luminosite´ est
calcule´e a` partir des mesures de flux, du redshift et de la tempe´rature.
Tab. 2.2 – Luminosite´ dans la bande ROSAT 0.1–2.4 keV (h= 0.5), flux et tempe´ratures.
Ref . (1) Reiprich et al., 2002 [183]; (2) Ebeling et al., 1998 [64]; (3) White 2000 [236]; (4) Arnaud
& Evrard, 1999 [8]; (5) Johnstone et al., 1998 [113]; (6) Arnaud et al., 2001 [9]; (7) Lima Neto
et al., 2003 [126]; (8) Hwang et al., 1998 [?]; (9) Finoguenov et al., 2001 [80]; (10) David et al.,
1993 [52]; (11) Kaastra et al., 2004 [?]; (12) Markevitch, 1998 [133]; (13) Markevitch et al., 1998
[134];
ou` Vmax(Li) est le volume comouvant maximum dans lequel un amas de luminosite´
CHAPITRE 2. LES AMAS DE GALAXIES : PROPRIE´TE´S ET OBSERVATIONS 53
1042 1043 1044 1045
L
X





































160SD (0.02 < z < 0.30)
BCS          (z < 0.3)
RASS1BS (z < 0.3)
REFLEX    (z < 0.3)
RDCS     (0.04 < z < 0.25)
EMSS     (0.14 < z < 0.30)
NEP        (0.02 < z < 0.30)















Fig. 2.9 – Compilation de fonctions de luminosite´ locales (dans un mode`le EdS) a` partir des
mesures de huit e´chantillons d’amas X flux limite´s : RDCS (Rosati et al. 1998), EMSS (Henry
et al. 1992), NEP (Gioia et al.2001), WARPS (Jones et al. 2000b), BCS (Ebeling et al. 1997),
RASS (De Grandi et al.1999b), REFLEX (Bo¨hringher et al. 2002) et 160 SD (Vikhlinin et al.
1998a).



















ou` L∗X est la luminosite´ caracte´ristique des amas et φ∗ est relie´e directement a`




litte´rature la fonction de luminosite´ des amas X est souvent e´crite :
φ(L44) = K exp(−LX/L∗X)L−α44
avec L44 = LX/10
44 erg.s−1. La normalisation K, exprime´e en unite´ de 10−7Mpc−3(1044erg.s−1)α−1,
est relie´e a` φ∗ par : φ∗ = K (L∗X/1044)1−α. La figure 2.10 montre la fonction de lumi-
nosite´ de´duite de l’e´chantillon local (losanges) compare´e a` l’ajustement obtenu par
H. Ebeling et al. (1998) [64].
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Fig. 2.10 – Fonction de luminosite´ de l’e´chantillon local compare´e a` l’ajustement obtenu par
Ebeling et al.(1998) [64]
2.4.2 Estimation de la fonction de Tempe´rature locale observe´e : TDF
La fonction de tempe´rature des amas (TDF) est le nombre d’amas par unite´ de
volume comouvant et par unite´ de tempe´rature (en fait par intervalle de tempe´ratures),
dN/dT . Celle-ci est classiquement de´termine´e par la somme de tous les amas d’un
e´chantillon avec un poids 1/V (T ), ou` V (T ) est le volume comouvant maximum
dans lequel un amas de tempe´rature T peut eˆtre de´tecte´. La TDF est usuelle-
ment pre´sente´e sous sa forme inte´gre´e, N(> T ), ou` le nombre d’amas est inte´gre´ sur
toutes les tempe´ratures supe´rieures a` un certain seuil. Plusieurs me´thodes existent
pour estimer cette fonction : on peut, par exemple, relier la fonction de luminosite´









Cet estimateur est non-biaise´ et tient compte de la dispersion de la relation lumi-
nosite´-tempe´rature. Mais il s’agit d’un cas ide´al ou` l’e´chantillon n’est limite´ que par
le flux de de´tection. En pratique, un e´chantillon est souvent limite´ e´galement par
un seuil de redshift, ce qui complique la fonction de se´lection et biaise l’estimateur
ainsi de´fini. Par exemple un amas tre`s proche et trop faible pourrait e´chapper a`
l’e´chantillon et le volume correspondant serait nul (on ne pourrait clairement pas
appliquer l’estimateur 2.25 dans ce cas). On peut cependant estimer la contribu-
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Fig. 2.11 – A gauche : fonction de tempe´rature inte´gre´e de´duite de l’e´chantillon local 2.2 (lignes
continues rouges avec une version lisse´e). La ligne pointille´e est la fonction de tempe´rature
issue de l’e´chantillon de Henry & Arnaud (1991 [94]) estime´e avec l’e´quation 2.25. La ligne
en tirets (verte) repre´sente la conversion de la fonction de luminosite´ BCS [64]. Les barres
d’erreurs repre´sentent les intervalles de confiance a` 68%. A droite : fonction de tempe´rature
pour des sous-e´chantillons se´lectionne´s en flux : fX compris entre 2.2×10−11erg.s−1.cm−2 et
4×10−11erg.s−1.cm−2 en pointille´s et fX > 4×10−11erg.s−1.cm−2 en trait plein.
tion de ces “amas manquants”, moyennant une distribution de probabilite´ d’amas a`
une tempe´rature donne´e : p(L|T ). Le nombre d’amas observe´ est alors toujours une
re´alisation de processus de Poisson mais dont la moyenne est cette fois :∫ +∞
0
φ(L,T )∆TV (L)dL =
∫+∞
0 N(T )∆Tp(L|T )V (L)dL
= N(T )
∫+∞
0 p(L|T )∆TV (L)dL (2.26)
= N(T )∆TVs(T ) (2.27)
ou` Vs(T ) est ainsi de´fini comme le volume effectif moyen par amas de tempe´rature





Cet estimateur a e´te´ utilise´ de nombreuses fois dans le passe´ ([70] , [133], [96] [97]),
mais il requiert une bonne connaissance de la relation L−T et de la distribution de
probabilite´ p(L|T ), ce qui, en pratique, n’est pas le cas ; le choix de la distribution
p(L|T ) engendre un biais dans la mesure de la fonction de tempe´rature.
La de´termination de la fonction de tempe´rature directement a` partir des tempe´ratures
mesure´es sera donc la me´thode pre´fe´re´e dans la suite : N(> T ) =
∑
Ti>T 1/V (Ti) ou`
V (Ti) est le volume comouvant maximum dans lequel un amas de tempe´rature Ti
peut eˆtre de´tecte´. Dans ce cas, un autre proble`me intervient : il concerne les er-
reurs sur les mesures de tempe´rature. En effet, pour une distribution tre`s “pen-
tue” comme celle de la fonction de tempe´rature des amas, une petite erreur de
mesure sur les tempe´ratures peut faire varier de manie`re conse´quente la normali-
sation de la TDF. Une me´thode bien adapte´e pour prendre en compte cette dis-
persion est d’utiliser des simulations de Monte-Carlo pour reproduire les condi-
tions d’observations de chaque amas ; une autre me´thode, plus simple, consiste
a` construire un grand nombre de jeux de donne´es (typiquement de l’ordre de
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104) contenant un nombre d’amas le´ge`rement diffe´rent que l’e´chantillon observe´,
pour tenir compte des fluctuations d’une loi de Poisson. Pour chacun des amas, la
tempe´rature est tire´e de manie`re ale´atoire selon une distribution gaussienne centre´e
sur la valeur observe´e. Cela revient a` simuler un grand nombre de mesures pour le
meˆme e´chantillon. Une correction statistique moyenne, estime´e par cette me´thode
de “bootstrap”, est applique´e [222]. La prise en compte de cette dispersion dans
les mesures de tempe´rature a pour effet d’augmenter le´ge`rement la valeur de la
fonction de tempe´rature ; ou encore, si on suppose que la tempe´rature observe´e est
la vraie, l’existence d’une incertitude sur cette mesure a pour effet de surestimer
l’abondance des amas de cette tempe´rature. Cependant une correction moyenne
n’est pas la mieux adapte´e pour re´soudre ce proble`me puisque le volume de re-
cherche des amas, et donc l’erreur sur la mesure, est tre`s variable d’un amas a`
l’autre (les amas les plus faibles ont le poids 1/V le plus e´leve´).
Une autre possibilite´ pour re´soudre ce proble`me est d’utiliser une approche
Bayesienne [25] : il s’agit de supposer la fonction de distribution de tempe´rature
sous la forme N(T) ∝ T−α (avec α ∼ 5) ; pour un amas observe´ a` la tempe´rature TObs
avec une incertitude a` 1σ ∆TObs ; on suppose que l’erreur suit une loi log-normale de
dispersion σ (correspondant a` ∆TObs). La probabilite´ que l’amas ait une tempe´rature
T sachant que la tempe´rature mesure´e est TObs est :
p(T |TObs) ∝ N(T ) exp(−(ln(T )− ln(TObs))2/2.σ2) (2.28)
Cette distibution est e´galement log-normale de meˆme dispersion mais dont la valeur
la plus probable T a e´te´ le´gerement de´cale´e par rapport a` TObs:
T = TObs exp(−ασ2/2) (2.29)
Cette relation rend compte du biais qui peut exister dans la de´termination de
l’abondance des amas sans inclure la dispersion sur les mesures de tempe´ratures ;
et non, comme on pourrait le penser (equation 2.29), d’un biais sur les mesures de
tempe´rature elles-meˆmes.
On calcule donc la fonction de tempe´rature des amas locaux en utilisant l’estima-
teur :




Ou` T i est la tempe´rature de´termine´e ci-dessus, incluant la correction bayesienne.
Le re´sultat est pre´sente´ figure 2.11 (ligne continue), les barres d’erreur (a` gauche)
repre´sentent l’estimation (a` 68%) de l’incertitude sur la valeur de l’abondance des
amas. Celle-ci est obtenue via la me´thode du “bootstrap bayesien” [25] qui permet
d’e´viter un e´ventuel biais introduit par une me´connaissance de la relation L − T .
On suppose alors que la distribution de l’estimateur N˜(> T ) pour une abondance
donne´e N(> T ) est de la forme :
D(N˜)dN˜ = d(λ)dλ (2.30)
ou` λ = N˜/N(> T ). Le “bootstrap bayesien”consiste alors a` reconstruire la fonction
de distribution d a` partir de 104 e´chantillons issus du catalogue original, avec une
dispersion pour tenir compte du bruit de Poisson sur le nombre d’amas compte´.
Cette me´thode est utilise´e pour obtenir une estimation de la TDF locale N(> T )
ou plus exactement N(> Ti)−N(> Ti+1). Cette distribution, bien reproduite par une
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L = ALTT
α T = ATLL
γ
ALT α ATL γ ref
10−0.99±0.29 2.7 ± 0.4 1.05± 0.25 0.265±0.035 Henry & Arnaud 1991
10−0.95±0.08 2.62±0.10 2.95±0.28 0.30±0.05 Edge & Stewart 1991
10−0.92±0.05 2.61±0.12 2.8±0.3 0.28 ± 0.01 Wu et al. 1999 (168)
10−0.92±0.05 2.72±0.05 2.19±0.15 0.37±0.01 Wu et al. 1999 (142)
100.7±0.034 2.46±0.19 2.52±0.11 0.31±0.03 ce travail, pour L=A(T/4 keV)
Tab. 2.3 – Diffe´rences entre les parame`tres mesure´s pour la relation L− T et la relation T −L.
Ces diffe´rences refle`tent la difficulte´ d’obtenir un e´chantillon non-biaise´.
loi de χ2 [25], permet une bonne estimation des intervalles de confiance de notre
estimateur de la TDF.
La fonction de tempe´rature peut eˆtre ajuste´e par une loi de puissance de la
forme : dN/dT = ATB Mpc−3 keV−1 ou sous sa forme inte´gre´e : N(> T ) = ATBexp(−T/α).
Les relations pre´ce´demment propose´es sont par exemple [94] [25] :

dN/dT = 2.25+1.−0.6 × 10−4T−4.9±0.5Mpc−3keV−1
et
N(> T ) = 1.42× 10−6h3Mpc−3(T/4keV)−1.6 × exp(−(T − 4keV)/2.6)
(2.31)
2.4.3 Relation luminosite´-tempe´rature L− T observe´e localement
La constitution du nouvel e´chantillon d’amas locaux permet de de´terminer la
valeur de la normalisation et de la pente de cette loi d’e´chelle (L−T ), avec un simple








Mais cette de´termination de la relation L − T locale souffre de biais. En effet il
s’agit d’un e´chantillon limite´ en flux c’est-a`-dire en luminosite´. L’e´chantillon ainsi
se´lectionne´ ne repre´sente pas exactement la population globale (Cf 2.3.2). L’effet de
cette se´lection est clair et certainement responsable des diffe´rences obtenues pour
les ajustements de L− T et de T − L (cf. table 2.3). De plus, le redshift moyen des
amas de l’e´chantillon de´pend le´ge`rement de la luminosite´ (cf. figure 2.13) ce qui
complique encore la de´termination pre´cise et non biaise´e de la relation L− T .
2.4.4 Autre me´thode de mesure de L− T
Je pre´sente maintenant une nouvelle me´thode de de´termination de la relation L−T
locale, non plus en ajustant au mieux les donne´es mais en accordant les fonctions
de tempe´rature et de luminosite´ locales. Une fois les fonctions de tempe´rature et de
luminosite´ locales de´termine´es, toutes deux directement issues des observations, on
peut en principe chercher une relation entre la luminosite´ et la tempe´rature pour
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Fig. 2.12 – Relation Luminosite´-Tempe´rature issue de l’e´chantillon local. Le meilleur ajustement
direct des donne´es est trace´ en trait plein (fin), il correspond a` une normalisation (a` 4 keV)
L = 0.16 et une pente α = 2.46. On peut remarquer sur cette figure que d’autres relations L-T
reproduisent e´galement bien l’e´chantillon local. L’ajustement de la relation T − L (au lieu de
L−T ) est repre´sente´ en pointille´s (avec une pente de 3.22) et en gras, la relation L−T obtenue
en ajustant les re´sultats des fonctions de luminosite´ et de tempe´rature locales.






Ls et Ts e´tant relie´es par la relation L−T . En pratique, l’inte´gration est faite jusqu‘a`
30 keV. J’ai donc effectue´ une analyse en maximum de vraisemblance sur les pa-
rame`tres de la relation L − T locale (L=ALTTα) : “ALT” la normalisation et “α”
la pente. Pour cela j’ai calcule´ la fonction de tempe´rature en utilisant la relation
L − T ainsi parame´tre´e puis j’ai cherche´ les meilleurs parame`tres de la conversion
pour reproduire la fonction de luminosite´ observe´e. Par cette me´thode j’obtiens des
contours de vraisemblance dans le plan (ALT , α). La figure 2.14 pre´sente ce re´sultat.







La relation ainsi obtenue est e´galement repre´sente´e sur la figure 2.12. Les diffe´rentes
valeurs des parame`tres de la relation L−T obtenues dans la litte´rature sont re´sume´es
dans la table 2.4 et la diffe´rence entre l’ajustement de la relation L−T et de la rela-
tion T−L est illustre´ par les valeurs reporte´es table 2.3. Cette diffe´rence montre que
la constitution d’un e´chantillon local flux limite´ non-biaise´ est difficile. La nouvelle
me´thode que je propose pour mesurer la relation L− T permet d’e´viter ce biais.
2.4.5 Effet de la dispersion sur la relation L− T
La relation luminosite´-tempe´rature est utilise´e, dans les mode´lisations, pour
convertir le seuil en luminosite´ (obtenu a` partir du flux limite d’observation) en
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Fig. 2.13 – Redshift moyen de l’e´chantillon en fonction de la luminosite´.
ALT α Re´fe´rence (Nombre d’amas)
0.100.090.05 2.7 ± 0.4 Henry & Arnaud 1991 (24)
0.11 ± 0.02 2.62 ± 0.10 Edge & Stewart 1991 (45)
0.048± 0.01 2.98 ± 0.11 White et al. 1997 (86)
0.065 ± 0.01 2.88 ±0.15 Arnaud & Evrard 1998
0.11± 0.01 2.64±0.27 Markevitch 1998 (30)
0.12 ± 0.02 2.61± 0.12 Wu et al. 1999 (168)
0.12 ± 0.015 2.72 ±0.05 Wu et al. 1999 (142)
0.165 ± 0.005 2.46 ± 0.19 ce travail (52) par ajustement direct des donne´es
0.028 ± 0.005 3.4± 0.3 ce travail (52) par ajustement TDF-XLF
Tab. 2.4 – Diffe´rents re´sultats sur les parame`tres de la relation L− T , obtenues par ajustement
direct de la relation luminosite´-tempe´rature sur les donne´es locales. La dernie`re ligne comporte
le re´sultat obtenu en ajustant le relation L−T de manie`re a` convertir la fonction de luminosite´
en fonction de tempe´rature.
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Fig. 2.14 – Contour de maximum de vraisemblance sur les parame`tres ALT × (4keV)α et
“exp”=α de la relation L − T obtenus par l’ajustement de la fonction de luminosite´ locale a`
la fonction de tempe´rature locale. La croix repre´sente les parame`tres utilise´s historiquement.
seuil de tempe´rature. La dispersion dans cette relation rend la conversion moins
directe. En effet prendre en compte cette dispersion revient a` inclure, dans la
se´lection, des amas de tempe´rature plus faible que lorsque la coupure est nette
(fonction “heaviside”). Ainsi, la prise en compte de cette dispersion a pour effet
d’augmenter l’abondance des amas. La figure 2.15 illustre cet effet : sur la figure
de gauche, la courbe en pointille´s repre´sente la fonction de tempe´rature locale avec
la prise en compte de la dispersion, compare´ a` la TDF sans dispersion en trait
plein (avec le meˆme mode`le cosmologique). Sur la figure de droite, la courbe poin-
tille´e repre´sente la pre´diction d’un mode`le pre´ce´demment renormalise´ aux donne´es
locales. Ce mode`le a pour parame`tres : Ω = 1, σ8=0.48 et Γ = 0.2.
Fig. 2.15 – Fonction de tempe´rature inte´gre´e de´duite de l’e´chantillon local 2.2 incluant l’effet
de la dispersion sur la conversion de la luminosite´ en tempe´rature. La figure de gauche montre
l’effet brut de la dispersion tandis que la figure de droite montre l’effet re´sultant apre`s avoir
renormaliser le mode`le.
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Le chapitre suivant pre´sente l’observatoire XMM-Newton et les donne´es que
nous avons obtenues dans le cadre du projet “XMM-Newton Ω”. Je pre´sente l’ana-
lyse qui me permet d’obtenir les parame`tres physiques des amas a` partir des donne´es
brutes, les re´sultats obtenus pour chaque amas du projet ainsi que l’e´tude de la rela-
tion luminosite´-tempe´rature a` grand redshift, que ces observations nous ont permis
de mesurer, pour la premie`re fois avec XMM-Newton.
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Chapitre 3
XMM-Newton : instruments et
donne´es
3.1 L’astronomie X
L’astronomie X recherche et e´tudie des objets ce´lestes qui e´mettent des rayons
X, sous forme continue (spectre continu) ou sous forme discre`te (spectre de raies).
On appelle rayons X des photons dont l’e´nergie est situe´e entre 0,1 et quelques
dizaines de keV, ce qui correspond a` une longueur d’onde entre 10 et 0,01 nm. Le
rayonnement X peut avoir pour origine l’interaction d’e´lectrons de grande e´nergie
avec le milieu environnant : plasma (gaz tre`s chaud compose´ d’ions et d’e´lectrons),
il s’agit alors d’un rayonnement de freinage, ou champ magne´tique, rayonnement
synchrotron. Le “rayonnement de freinage”, plus connu sous son nom allemand,
“Bremsstrahlung”, est issu de la diffusion d’un e´lectron par collision coulombienne
sur les ions du milieu. Ce rayonnement est continu, de type “libre-libre” ou “libre-
lie´” suivant l’e´tat de l’e´lectron apre`s l’interaction (l’e´lectron est alors soit encore
libre soit lie´ a` l’ion). Il existe e´galement un rayonnement X qui produit des raies
d’e´mission ; c’est le cas lorsqu’un ion passe d’un e´tat excite´ (suite a` un choc par
exemple) a` un e´tat moins excite´ : l’e´nergie perdue par l’e´lectron est alors transfe´re´e
a` un photon. Des raies du FeXXV (∼ 20 nm) ont par exemple e´te´ de´tecte´es dans le
spectre du soleil et dans les spectres d’amas de galaxies. Dans ce cas, l’ion est un
atome de fer qui a perdu 24 e´lectrons sur les 26 qu’il posse`de a` l’e´tat neutre. Ces
e´lectrons ont e´te´ arrache´s par collision avec les e´lectrons libres tre`s e´nerge´tiques
pre´sents dans le plasma. Dans le cas des amas de galaxies, le rayonnement est prin-
cipalement du type “libre-libre” entre e´lectrons et entre e´lectrons et ions pre´sents
dans le milieu intra-amas. Le second me´canisme d’e´mission envisageable, lie´ a` l’in-
teraction d’e´lectrons avec un champ magne´tique, est le processus d’e´mission X le
plus re´pandu et le plus intense, c’est le me´canisme e´galement a` l’œuvre dans les
acce´le´rateurs de particules : le rayonnement synchrotron. Il s’agit dans ce cas de
radiations e´mises par des e´lectrons acce´le´re´s e´voluant dans un champ magne´tique
intense. Il semble cependant bien e´tabli que le me´canisme a` l’œuvre dans les gaz
intra-amas est principalement le “Bremsstrahlung”.
La difficulte´ de la mise en œuvre de l’astronomie X vient du fait que les rayons
X sont absorbe´s par l’atmosphe`re terrestre ; il faut donc pre´voir des missions spa-
tiales pour pouvoir les de´tecter. L’histoire de l’astronomie X de´buta avec des fuse´es
pour s’affranchir de l’absorption atmosphe´rique, ce qui a permis a` H. Friedman de
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de´tecter les premiers rayons X solaires en 1948; puis des satellites ont e´te´ construits
avec des de´tecteurs de type compteurs proportionnels. La premie`re source X non
solaire, Sco X-1 fuˆt de´couverte en 1962, par R. Giacconi et son e´quipe, pre´curseur
de l’astronomie X. Enfin, a` partir de 1970 (date de lancement du satellite UHURU)
commenc¸a l’e`re des observatoires spatiaux avec les expe´riences HEAO-1 1977, Ein-
stein 1978, EXOSAT 1983, TenmaX et GingaX 1987, Granat 1989, ROSAT 1990,
ASCA 1993, et plus re´cemment Chandra et XMM-Newton qui pre´sentent de tre`s
bonnes caracte´ristiques (sensibilite´, pre´cision, spectro-imagerie). Le satellite CGRO
(1991), bien qu’optimise´ pour l’e´tude du rayonnement Gamma a permis des mesures
de rayonnement X en provenance d’amas de galaxies. Ces avance´es permettent la
de´tection et la de´couverte de sources X de plus en plus faibles, lointaines et nom-
breuses. Le choix du site d’observation, en l’occurrence l’orbite du satellite, est
fondamental : il doit eˆtre situe´ en dehors des ceintures de radiations qui entourent
la Terre. Ces ceintures sont constitue´es de particules cosmiques charge´es et pie´ge´es
dans le champ magne´tique terrestre qui peuvent eˆtre focalise´es et de´tecte´es par
les observatoires spatiaux (sans compter qu’elles peuvent e´galement de´te´riorer les
panneaux solaires des satellites).
Le principe de la de´tection du rayonnement X est fonde´ sur le fait que les
photons de grande e´nergie sont capables d’arracher les e´lectrons des atomes. Les
e´lectrons ainsi e´jecte´s laissent ensuite une trace en arrachant a` leur tour les e´lectrons
des atomes du de´tecteur. Les premiers observatoires X e´taient le plus souvent
e´quipe´s de de´tecteurs a` gaz (compteurs Geiger ou compteurs proportionnels). Des
compteurs a` semi-conducteurs sont aussi tre`s utilise´s : dans ce cas, l’e´lectron arrache´
par le photon X est absorbe´ par des impurete´s pre´sentes dans le cristal qui consti-
tue le de´tecteur. Ce processus est accompagne´ de l’e´mission de rayonnement : pour
cette raison, ces de´tecteurs sont dits “compteurs a` scintillation”. Les observatoires
les plus re´cents sont e´quipe´s de came´ras CCD capables de de´tecter la position des
photons mais e´galement leur e´nergie, d’ou` la de´nomination de spectro-imageur.
Je de´taille maintenant le satellite dont j’ai e´tudie´ les donne´es : XMM-Newton.
Apre`s une bre`ve description technique, je pre´sente les donne´es obtenues et traite´es
par le “XMM-Newton Ω-Project”, les re´sultats pour les amas individuels et la
mesure de la relation LX − TX a` grand redshift.
3.2 XMM-Newton : le satellite X, UV et optique de l’ESA
La mission “X-Ray Multi Mirror”, XMM-Newton (Jansen et al. 2001 [106]), est
un satellite lance´ fin 1999 pour une dure´e de 10 ans avec une dure´e nominale de 2
ans au lancement. Ce te´lescope est le plus gros jamais envoye´ en orbite, elliptique
avec un pe´rige´e a` 7 000 km et une apoge´e a` 114 000 km, qu’il parcourt en 48h. Il pe`se
3.8 tonnes et mesure une dizaine de me`tres de long (une maquette grandeur nature
est expose´e a` la Cite´ de l’espace de Toulouse). Cet instrument unique a la capacite´
de fournir en meˆme temps des images X, UV et optique mais e´galement des spectres
X des objets observe´s. La surface efficace du de´tecteur est d’environ 4500 cm2, sa
gamme d’e´nergie spectrale s’e´tend de 0.1 a` 12 keV et sa distance focale est de 7.5
m. Sa re´solution spatiale est de 5 arcsec (FWHM) et sa pre´cision de pointage est
de 1 arcsec. XMM est e´quipe´ de nombreux de´tecteurs dont 3 came´ras de spectro-
imagerie haute re´solution EPIC (European Photon Imaging Cameras 1 PN et 2
MOS) dont le PI est M. Turner [216]; 2 spectrome`tres a` dispersion RGS (Reflection
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Grating Spectrometers, PI B. Brinkman [35]) et 1 te´lescope Optique/UV de 30 cm
de diame`tre OM (Optical Monitor, PI K. Mason [49]) dont le champ de vue est
17×17 arcmin. XMM comporte en plus un de´tecteur de particules issues de la
ceinture de radiation terrestre et des e´ruptions solaires : ERMS (EPIC Radiation
Monitor System) de´veloppe´ au CESR (Toulouse). Le de´tecteur PN est compose´ de
12 CCDs de 600×600 pixels et les de´tecteurs MOS (Metal-Oxyde Semiconducteurs)
de 7 CCDs. La capacite´ re´elle d’observation d’XMM-Newton est d’environ 40 heures
par semaine, a` cause des temps de pointage et de re´glages instrumentaux.
3.2.1 Motivations scientifiques
Les motivations scientifiques pour une mission telle qu’XMM-Newton sont e´videmment
nombreuses et je propose d’en dresser une liste non-exhaustive (je liste ici les sujets
ou` la possibilite´ de spectro-imagerie X promet des progre`s significatifs).
– Les amas de galaxies contiennent une grande masse de gaz pie´ge´ dans un puits
de potentiel essentiellement duˆ a` la matie`re noire. La spectro-imagerie X per-
met de mesurer les parame`tres physiques de ce gaz (tempe´rature, luminosite´,
densite´...) mais e´galement de cartographier la densite´ du gaz et le profil de
tempe´rature.
– Les amas sont des objets qui e´voluent avec le redshift ; la sensibilite´ du satellite
XMM-Newton permet de les observer jusqu’a` de tre`s grandes distances et ainsi
de mesurer les effets de l’e´volution. Les observations des amas par le gaz X
qu’ils contiennent permettent aussi de s’affranchir des effets de projection qui
perturbent les observations dans le domaine optique. Enfin, la spectroscopie
X permet de mesurer directement le redshift des amas (en particulier graˆce a`
la raie d’e´mission du fer a` 7 keV, mais avec une moins bonne re´solution que
les mesures optiques).
– La spectroscopie X en ge´ne´ral permet de mesurer directement les abondances
des e´le´ments chimiques de diffe´rentes sources.
– L’e´volution chimique de l’Univers est domine´e par les vents stellaires et les
explosions de supernovae. Le gaz chauffe´ lors du choc de l’explosion e´met un
spectre X tre`s riche en raies d’e´mission qui nous permet d’e´tudier ce gaz.
– Les trous noirs massifs accre´tant de la matie`re constituent une large population
d’e´metteurs X. Le spectre X de ces re´gions (au centre des galaxies) est le seul
moyen direct pour les observer et en e´tudier les proprie´te´s physiques (masse
et rotation du trou noir, localisation et ge´ome´trie du gaz accre´te´...)
– Le phe´nome`ne d’accre´tion sur des naines blanches, e´toiles a` neutrons et trous
noirs de syste`mes binaires est e´galement producteur de rayons X. On peut
obtenir une fonction de masse de ces objets en mesurant les vitesses radiales
graˆce aux raies d’e´mission X.
– La spectroscopie X haute re´solution permet e´galement d’e´tudier l’e´mission
coronale d’e´toiles proches.
3.2.2 Un peu de technique...
– Les miroirs
L’e´le´ment focalisant est bien suˆr la cle´ de la performance d’XMM-Newton.
Or, focaliser des rayons X n’est pas chose facile puisque ceux-ci ne sont pas
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re´fle´chis par une surface classique. Seule l’incidence rasante permet de re´fle´chir
des photons X. Le satellite XMM-Newton comporte donc un jeu de 58 miroirs
concentriques de type Wolter I (c’est-a`-dire des combinaisons de surfaces pa-
rabolo¨ıdes-hyperbolo¨ıdes) ; les photons X incidents subissent deux re´flections
pour eˆtre focalise´s sur les de´tecteurs [115]. La figure 3.1 montre une photo de
ces miroirs, constitue´s de nickel plaque´s-or et se´pare´s de quelques millime`tres.
Cette disposition donne a` XMM la plus large surface collectrice jamais at-
teinte : la surface totale des miroirs exce`de les 120 m2!
Fig. 3.1 – Photo du miroir a` incidence rasante d’XMM-Newton, compose´ de 58 re´flecteurs
concentriques.
– EPIC : PN et MOS
Trois te´lescopes constituent l’instrument EPIC (European Photon Imaging
Camera), re´alise´ par un consortium de 10 laboratoires europe´ens (dont trois
franc¸ais : Service d’astrophysique au CEA/Saclay, l’Institut d’astrophysique
spatiale d’Orsay, IAS, et le Centre d’e´tude spatiale des rayonnements de Tou-
louse, CESR) sous la direction de G. Bignami puis M. Turner.
Deux des te´lescopes sont munis de re´seaux. Au foyer de chacun de ces te´lescopes
sont place´s 7 CCD identiques (600 × 600 pixels de 40 µm soit ∼ 1.1” sur le
ciel) de technologie MOS (Metal-Oxyde-Semiconductor). Au foyer du troisie`me
te´lescope, qui ne posse`de pas de re´seau, sont place´s 12 CCD (200 × 64 pixels
de 150 µm soit 4.1” sur le ciel). Ces came´ras sont a` jonction p-n. En combinant
les deux technologies MOS et jonction p-n, on optimise les performances et
la fiabilite´ de l’ensemble. Ces came´ras CCD ont e´te´ spe´cialement de´veloppe´es
pour une utilisation en rayons X et en environnement spatial (re´ponse faible
aux rayons cosmiques). La re´solution spectrale des came´ras est de 135 eV a`
6,4 keV et de 55 eV a` 1 keV. Une telle re´solution est atteinte en refroidissant
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Parame`tres MOS PN
Format CCD 7CCDs 600× 600 12 CCDs 64× 200
Taille pixel 40× 40 µ m 150× 150 µ m
(arcsec) 1.1× 1.1 4.1× 4.1
Champ de vue (arcmin) 33.5× 33.5 27.5× 27.5
Re´solution temporelle champ entier(sec) 3 0.05
Re´solution temporelle pour 2 arcminutes(ms) 160 10
Re´solution en “timing mode” 1.5 0.5
Tab. 3.1 – Re´sume´ des performances des came´ras EPIC MOS et PN
les CCD a` des tempe´ratures de -100C.
Les came´ras MOS et PN sont pre´sente´es sur la figure 3.2 et leurs principales
caracte´ristiques sont re´sume´es dans la table 3.1.
Fig. 3.2 – Photos des de´tecteurs PN (gauche) et MOS (droite) composants l’instrument EPIC.
– RGS
Le spectrome`tre haute re´solution RGS (Reflection Grating Spectrometer, A
Brinkman) e´quipe deux des trois te´lescopes ; il a e´te´ re´alise´ par un consortium
ne´erlandais, anglais, ame´ricain et suisse. Le spectrome`tre est sensible dans la
gamme d’e´nergie 0.35 a` 2.5 keV (5 a` 38 A˚) et son pouvoir de re´solution est
de 290 a` 10 A˚, de 520 a` 20 A˚, et de 800 a` 35 A˚. Avec cette gamme d’e´nergie
et cette re´solution spectrale, le RGS est optimise´ pour de´tecter et mesurer
les raies spectrales pre´sentes dans l’e´mission X : Fer, Nickel, Azote, Oxyge`ne...
Une lame se´paratrice de´vie environ 40% des photons vers le RGS; ils sont alors
intercepte´s par un ensemble de 202 re´seaux place´s a` la sortie du te´lescope. Ces
re´seaux dispersent le faisceau avec un angle qui de´pend de la longueur d’onde.
Une came´ra constitue´e de 9 CCDs (1024 X 384 pixels de 27 microme`tres)
de´tecte alors le spectre ainsi forme´.
– Le moniteur optique : OM
Le moniteur optique est re´alise´ par un consortium anglais, belge et ame´ricain
(K. Mason), il comporte un te´lescope de 30 cm de diame`tre avec une ouverture
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de 12,7 (sa sensibilite´ est semblable a` celle d’un te´lescope de 4 m de diame`tre
au sol). L’OM est tre`s utile pour faire des e´tudes multi longueur d’onde si-
multane´es des objets de´tecte´s par EPIC et permet e´galement de suivre le
pointage tre`s pre´cise´ment. Ceci est particulie`rement utile pour les sources va-
riables pour lesquels la corre´lation X(espace)/Optique(sol) n’est pas toujours
aise´e a` cause des perturbations atmosphe´riques. Pour chaque observation X,
l’observation Optique est fournie par le XMM-SOC (voir ci-apre`s). Chaque
observation fournit des donne´es optiques sur toutes les sources X de´tecte´es
situe´es dans le champ couvert par l’OM. Dans le cas des amas du XMM-
Newton Ω-Project, les sources vise´es sont extreˆmement faibles en X et leur
contrepartie optique est trop te´nue pour en obtenir des observations exploi-
tables avec l’OM. Des comparaisons multi longueur d’onde seront mene´es sur
nos amas mais a` partir d’observation faites au VLT.
– Calibration
Une bonne connaissance de la calibration de l’instrument est ne´cessaire pour
l’analyse ulte´rieure de donne´es. De nombreux efforts ont e´te´ fournis pour com-
prendre et mode´liser au mieux le comportement de l’instrument au sol mais il
subsiste toujours un certain nombre d’incertitudes quant a` son comportement
dans l’espace. Ceci explique le de´lai temporel entre l’arrive´e des premie`res
donne´es et la publication des premiers re´sultats. Dans le cas des sources dif-
fuses en particulier, les fichiers de calibration ont e´te´ construits au fur et a`
mesure de l’avancement de la mission ; le bruit de fond, par exemple, s’est
re´ve´le´ plus important que pre´vu et dans le cas des sources diffuses, la limite
entre e´mission au bord et e´mission de fond n’est pas facile a` de´terminer. Pour
l’utilisateur classique, des fichiers de calibration sont fournis par le SSC et
injecte´s plus ou moins directement dans le logiciel d’analyse. Ces fichiers com-
portent par exemple les positions sur les CCD de pixels morts, de mauvaises
colonnes ou des rayonnements de fond moyenne´s. Toutes ces calibrations sont
de´taille´es dans plusieurs articles de D. Lumb, 2002-2004 [128] [129] [131].
– Gestion des donne´es : SSC et SOC
La grande sensibilite´ d’XMM-Newton lui permet de de´tecter des dizaines de
sources secondaires de rayonnements X en plus de sa cible principale. Avec
plusieurs observations quotidiennes, XMM-Newton de´tecte ainsi plusieurs di-
zaines de milliers de sources en une anne´e, dont la plupart sont de nouvelles
de´tections. Typiquement, le satellite de´tecte en une anne´e un millier d’e´toiles
et plusieurs milliers de galaxies actives et d’amas, de flux supe´rieur a` 10−14
erg.s−1.cm−2 (dans la bande 0.5-10 keV). Ce flot de donne´es rend incontour-
nable l’utilisation et le stockage dans une base de donne´es. Pour cela, un centre
d’ope´ration scientifique, le SOC (Science Operation Center), sous la respon-
sabilite´ de l’ESA, est responsable de la base de donne´es d’XMM-Newton, du
suivi et de l’actualisation des donne´es d’e´talonnage, de la re´alisation de logiciels
permettant l’analyse des donne´es et de leur distribution aux observateurs.
Pour faciliter l’acce`s et l’utilisation de donne´es homoge´ne´ise´es, le SSC (Sur-
vey Science Center), collaboration europe´enne avec une forte participation
franc¸aise (Observatoire de Strasbourg, Service d’astrophysique du CEA, CESR),
a e´te´ cre´e´. Il est charge´ de pre´-traiter syste´matiquement les donne´es afin de
ve´rifier le bon fonctionnement des logiciels d’analyse, de fournir les fichiers de
calibration (qui e´voluent avec le temps), de de´tecter et classer les nouvelles
sources X et de rendre disponibles tous ces produits par l’interme´diaire du
SOC (en respectant la pe´riode de proprie´te´ d’un an).
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Le 7 Avril 2003, un communique´ de presse du CNES annonca la mise a` disposi-
tion d’une premie`re version du catalogues de sources XMM-Newton (he´berge´
a` l’Observatoire de Strasbourg, a` VILSPA et a` Leicester). Re´sultat de plus
d’une anne´e d’observations, ce catalogue recense plusieurs dizaines de milliers
d’e´toiles et de galaxies e´mettrices de rayons X avec une sensibilite´ jamais at-
teinte.
En plus de toutes ces responsabilite´s, le SSC-SOC organise re´gulie`rement (1
a` 2 fois par an) un atelier de travail pour permettre a` des observateurs du
monde entier de se former a` l’analyse des donne´es issues d’XMM-Newton. J’ai
eu, pour ma part, l’occasion de participer a` la premie`re e´dition de cet atelier
(en mai 2002 a Vilspa).
3.2.3 Autres Missions
Le satellite ame´ricain HEAO-2 fut lance´ le 13 novembre 1978, transportant a`
son bord le premier te´lescope X. Peu apre`s son lancement, il fut rebaptise´ Einstein
Observatory, pour ce´le´brer le centenaire de la naissance du physicien. Le but de la
mission e´tait double : d’une part, observer des sources X faibles et, d’autre part,
obtenir des images de sources e´tendues et complexes. Les re´sultats collecte´s par
Einstein sont nombreux et varie´s. Ils ont permis, par exemple, de mettre au point
et de tester un certain nombre de mode`les concernant les me´canismes d’e´mission X,
la formation et l’e´volution des supernovae, la structure he´te´roge`ne des galaxies et
des nuages galactiques. Graˆce aux observations de longue dure´e, de nouveaux qua-
sars de faible intensite´ ont e´te´ de´couverts dans des re´gions apparemment “vides”
du ciel. Une autre mission fondamentale pour l’e´tude de l’e´mission X en provenance
des amas de galaxies fut le satellite ROSAT (ROentgen SATellite, collaboration eu-
rope´enne, en l’honneur du physicien allemand qui de´couvrit les rayons X en 1895).
Lance´ en 1990 il fonctionna jusqu’en en 1999 et fut seul a` avoir re´alise´ une mesure de
l’e´mission X de tout le ciel, c’est le fameux RASS : “ROSAT All Sky Survey” (Voges
et al. 1999 [229]). D’autre part de nombreuses observations “pointe´es” et plus pro-
fondes ont e´te´ effectue´es. Le satellite e´tait compose´ de plusieurs instruments : des
compteurs proportionnels (PSPC), une plaque d’imagerie haute re´solution (HRI) et
une came´ra UV (WFC). De nombreux e´chantillons d’amas a` grand redshift, que je
pre´sente au prochain chapitre, sont issues de cette formidable mine d’informations
qu’est le RASS. Le premier satellite a` embarquer un de´tecteur CCD X et a` ou-
vrir le champ pour d’autres missions fut ASCA (Advanced Satellite for Cosmology
and Astrophysics, Tanaka et al. 1994 [212]), lance´ en 1993 par une collaboration
Japon/Etats-Unis. Les premiers re´sultats ont montre´ la capacite´ de tels de´tecteurs
a` observer toutes classes d’objets depuis les e´toiles proches jusqu’aux quasars les
plus lointains...
Le deuxie`me satellite X actuellement en service, Chandra (1999), est en quelques
sortes le comple´mentaire d’XMM-Newton : avec une meilleure re´solution spatiale
(0.5 arcsec) mais une moins bonne sensibilite´ (surface collectrice dix fois plus faible
que celle d’XMM). Les caracte´ristiques techniques principales de Chandra (distance
focale : 10 me`tres ; champ de vue : 30 arcmin, bande d’e´nergie (ACIS) : 0.2-10 keV)
en font l’instrument ide´al pour l’imagerie et l’e´tude des phe´nome`nes compacts de
hautes-e´nergies. XMM-Newton avec sa meilleure sensibilite´ est plus approprie´ pour
l’observation des sources les plus faibles et, en particulier, pour les amas de galaxies
lointains.
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3.3 Les donne´es du projet “XMM-Newton Ω”
3.3.1 Pre´sentation de la collaboration
Initialement, la collaboration a e´te´ constitue´e par des acteurs de plusieurs
e´quipes re´parties entre Toulouse (LA2T-CESR), Strasbourg, Paris (CEA-CdF),
Amsterdam (ESTEC), Liverpool (UK) et les Etats-Unis (Pittsburgh, Cambridge
et Birkenhead). La constitution et les objectifs de ce programme sont nouveaux et
exceptionnels en qualite´ [19]. Humainement il comporte un me´lange e´quilibre´ d’ob-
servateurs spe´cialise´s soit dans la constitution d’e´chantillons flux limite´ (acteurs de
la collaboration SHARC) soit dans la calibration et l’analyse des donne´es XMM-
Newton (D. Lumb, M. Arnaud et P. Marty) et de mode´lisateurs plus the´oriciens
(J. Bartlett, A. Blanchard, etc.). Les donne´es obtenues par la mise en commun de
temps garanti permet la constitution d’un e´chantillon homoge`ne et de taille sta-
tistiquement significative : les huit amas obtenus constituent la quasi totalite´ de
l’e´chantillon flux-limite´ SHARC pour z > 0.4. Enfin la qualite´ exceptionnelle du
satellite XMM-Newton et sa capacite´ de spectro-imagerie permet une cartographie
de´taille´e de l’e´mission X et de la tempe´rature jusqu’a` de grandes distances du centre
des amas observe´s (jusqu’a` environ 80% du rayon viriel). Pour la premie`re fois, un
instrument est capable de fournir des donne´es spectrales de qualite´, meˆme pour un
amas faible (2.5 keV) situe´ a` un redshift z ∼ 0.6. Cet e´chantillon nous permet la
premie`re mesure directe, avec XMM-Newton, de la relation luminosite´-tempe´rature
a` grand redshift qui constitue l’un des e´le´ments de base de la mode´lisation de la
formation des grandes structures, utilise´e pour contraindre les parame`tres cosmo-
logiques.
3.3.2 Les donne´es
La description de´taille´e de ces donne´es et de l’extraction des parame`tres phy-
siques des amas observe´s est publie´e dans le premier article de la collaboration :
“The XMM-Newton Ω project I. The X-ray luminosity-Temperature relation at
z > 4”, D.Lumb et al. 2004 [130].
Ces observations, issues du “temps garanti” du satellite XMM-Newton, consti-
tuent un e´chantillon de huit amas situe´s a` des redshifts compris entre 0.45 et 0.62.
Ces huit amas repre´sentent la quasi-totalite´ des amas de l’e´chantillon flux limite´
SHARC [189] [149] de redshift z > 0.4. Le but de ces observations est d’obtenir une
bonne mesure de la luminosite´ et de la tempe´rature des amas lointains (a` mieux que
10%) pour e´tudier la relation luminosite´-tempe´rature a` grand redshift. Ceci consti-
tue la premie`re mesure de cette relation a` un tel redshift par le satellite XMM-
Newton. Pour chacun des huit amas pre´sente´s ici, nous avons mesure´ la luminosite´
bolome´trique, la tempe´rature moyenne et ajuste´ un mode`le β fournissant les pro-
fils radiaux. Je pre´sente e´galement les observations de trois amas supple´mentaires
de´tecte´s “off-axis” 1, dont un nouveau candidat : XMMU J084701.8+345117; et deux
amas de´ja` connus : Abell 2246 et RXJ1325.0-3814. La table 3.2 re´sume les posi-
tions des amas observe´s, les dates d’observations et d’autres de´tails concernant les
amas (redshift, dure´e de l’observation). Sept des huit amas observe´s proviennent
de l’e´chantillon SHARC (B-SHARC ([189]) et S-SHARC([38])). Cet e´chantillon est
1. c’est-a`-dire que la de´tection est effectue´e sur le bord du de´tecteur alors que la source cible est a` peu pre`s au
centre
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base´ sur une analyse des observations du satellite ROSAT. Le Bright-SHARC couvre
une surface angulaire de 178.6 degre´s2 avec un flux limite de ' 1.4×10−13 erg.s−1.cm−2
([149]) et le Southern-SHARC couvre une surface angulaire de 17.7 degre´s2 avec un
flux limite de ' 3.9×10−14 erg.s−1.cm−2 ([46]). La fonction de se´lection de l’e´chantillon
SHARC a e´te´ e´tudie´e en de´tails ([1],[38]) et les amas ont e´te´ observe´s en optique
([38]). Le huitie`me amas observe´ dans ce programme est tire´ de l’e´chantillon 160
Degre´s Carre´ ([225] et [144]).
Demande de temps pour d’autres observations
L’analyse des donne´es X issues des de´tecteurs d’XMM-Newton a occupe´ une
grande partie de ma premie`re anne´e de the`se au cours de laquelle j’ai travaille´,
avec Philippe Marty, sur l’installation d’ordinateurs e´quipe´s des logiciels de traite-
ment de donne´es XMM (SAS) et sur le de´veloppement de fonctions informatiques
spe´cialement conc¸ues pour re´duire les donne´es en provenance de sources e´tendues,
ce qui n’e´tait pas du tout optimise´ dans le logiciel standard. Certaines de ces fonc-
tions ont e´te´ incluses dans le logiciel officiel (Cf the`se de Philippe Marty [136]).
Pour progresser dans l’analyse des donne´es X, j’ai participe´ a` un atelier de travail
a` VILSPA (Villafranca Satellite Tracking Station ESA) dans la banlieue de Ma-
drid. Ce laboratoire est le lieu de suivi du satellite et de production des logiciels
spe´cifiques de traitement des donne´es X. Ce stage d’une semaine m’a permis de
m’initier au traitement d’image et spectral des donne´es issues de sources e´tendues.
J’ai e´galement participe´ a` la re´daction et a` la soumission d’une demande de temps,
en collaboration avec A. Blanchard (PI), P. Marty, R. Sadat et J.P. Kneib, pour
acce´der a` de nouvelles observations d’amas. L’objet de cette demande e´tait l’obser-
vation par XMM-Newton de 11 amas de tempe´rature supe´rieure a` 7 keV et de red-
shift moyen < z >∼ 0.2. L’objectif e´tait de pouvoir constituer un e´chantillon complet
d’amas tre`s chauds se´lectionne´s en X et d’en construire la fonction de tempe´rature
afin d’effectuer une comparaison directe avec la fonction de tempe´rature locale et
de mettre en e´vidence une e´volution e´ventuelle. L’e´volution est plus marque´e pour
la population tre`s massive et donc tre`s lumineuse ; et cette zone de la fonction de
tempe´rature n’est pas encore e´tudie´e en de´tails : seule la fonction de tempe´rature
de Henry [96], qui comporte une quinzaine d’amas, contient des amas aussi mas-
sifs. Pour se´lectionner les amas, nous avons utilise´ le releve´ BCS [64] dans lequel
nous avons choisi les amas dans la tranche de redshift 0.15 < z < 0.3. Nous avons
e´galement se´lectionne´ les amas de l’he´misphe`re nord (δ > 0 et b > 20). Les lumino-
site´s sont se´lectionne´es telles que Lx > 9.5×1044 erg.s−1 dans la bande [0.1-2.4 keV] ce
qui assure la comple´tude de l’e´chantillon e´tant donne´ le flux limite de de´tection du
EBCS (fx > 2.8× 10−12 erg.s−1.cm−2). On de´nombre 27 amas satisfaisant ces crite`res
de se´lection parmi lesquels 15 disposent de mesures de tempe´rature publie´e. Nous
avons donc propose´ de mesurer la tempe´rature des 12 amas restants pour comple´ter
l’e´chantillon avec 11 pointe´s (les amas Abell1758A et RXJ1332.7+5032 sont en effet
tre`s proches). Ceci rendrait possible l’e´tude statistique de l’e´chantillon de 27 amas
chauds et ferait progresser notre compre´hension de l’e´volution de la population des
amas tre`s massifs. Nous avons ve´rifie´ que ces amas pouvaient effectivement eˆtre
observe´s par le satellite en utilisant le “XMM-Newton Visibility Check Tools”. Le
flux des sources est de l’ordre de 3 a` 10×10−12 erg.s−1.cm−2 (environ 10 fois plus que
celui de RXJ1120 3.4.1 dont l’observation a dure´ 15 ksec). Nous avons donc pro-
pose´ le minimum du temps d’observation possible pour les amas les plus brillants :
6.5 ksec; et le´ge`rement plus pour les amas plus faibles (jusqu’a` 10.0 ksec) soit une
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Nom RA Dec z Date Obs ID Dure´e (s)
RXJ0337.7–2522 03:37:45 -25:22:26 0.577s 2001-08-18T11:46:53 0107860401 58942
RXJ0505.3–2849 05:05:20 -28:49:05 0.509s 2001-09-01T13:17:36 0111160201 48867
RXJ0847.2+3449 08:47:11 +34:49:16 0.560v 2001-10- 07T11:55:10 0107860501 81143
RXJ1120.1+4318 11:20:07 +43:18:05 0.600b 2001-05-08T20:50:37 0107860201 22627
RXJ1325.5–3826 13:25:20 -38:24:55 0.445s 2002-01-19T02:30:04 0110890101 60894
RXJ1334.3+5030 13:34:20 +50:30:54 0.620b 2001-06-07T20:19:43 0111160101 47614
RXJ1354.2–0222 13:54:17 -02:21:46 0.551s 2002-07-19T15:16:53 0112250101 33374
RXJ1701.3+6414 17:01:23 +64:14:08 0.453b 2002-05-31T17:49:42 0107860301 18172
Tab. 3.2 – Re´sume´ des observations; ( s Southern SHARC, [38],b Bright SHARC, [189],v 160SD,
[225] )
.
demande totale de 86.5 ksec. Malheureusement, la pression sur les demandes de
temps pour le satellite XMM-Newton au premier appel d’offre (“Guest Observer”)
e´tait tre`s importante (environ 10) et notre demande n’a pas e´te´ se´lectionne´e. Mon
implication dans le traitement des donne´es s’est alors re´duite, faute de temps et
d’expertise par rapport aux personnes de la collaboration plus implique´es dans la
technicite´ du projet depuis sa phase de calibration (M. Arnaud, D. Lumb et P.
Marty). J’ai donc de´cide´ de laisser cette partie aux experts et de mobiliser mes ef-
forts sur le travail de mode´lisation et sur l’interpre´tation cosmologique des re´sultats
d’observation. L’analyse pre´sente´e ci-dessous est en grande partie issue du travail
de D. Lumb pour la collaboration.
3.3.3 Re´duction des donne´es brutes
Des descriptions plus de´taille´es de la re´duction des donne´es dans le cas de
sources e´tendues a` faible brillance de surface sont publie´es dans Marty et al. 2002
[135] et Lumb et al.(2002a [128], 2002b [129], 2004a [130], 2004b [131])
Une partie de l’orbite d’XMM-Newton est en dehors de la magne´tosphe`re
terrestre. Le satellite rec¸oit donc re´gulie`rement des bouffe´es de protons solaires.
Ceux-ci sont focalise´s par l’optique du te´lescope et capte´s par les de´tecteurs X. Les
donne´es brutes sont tout d’abord filtre´es par rapport au taux de comptage dans
les pixels du de´tecteur. Lorsque le nombre de coups augmente trop par rapport
aux comptages moyens, on filtre les donne´es : les figures 3.3 et 3.4 montrent des
exemples de courbes de lumie`re (PN et MOS) et d’histogrammes du nombre de
coups par seconde ou` est illustre´ le seuil a` 3 σ utilise´ pour de´finir les donne´es a`
exclure de la liste d’e´ve´nements. La table 3.3 re´sume les temps d’observation apre`s
correction des bouffe´es de protons solaires : les GTI, “Good Time Interval”; ainsi
que le pourcentage de donne´es perdues par ce filtrage.
“Vignetage”
La sensibilite´ des te´lescopes X embarque´s a` bord d’XMM-Newton n’est pas
constante dans tout le champ de vue. Elle de´croˆıt en s’e´loignant du centre optique.
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Fig. 3.3 – Courbe de lumie`re pour les e´ve`nements de plus de 10 keV : nombre de coups par
seconde dans les de´tecteurs PN (en haut) et MOS (en bas) pour l’amas RXJ1120.1. Les taux
moyen de comptage sont de ∼15cts/50 sec bin (PN) et ∼8cts/100 sec bin (MOS)
Fig. 3.4 – Histogramme des taux de comptages pour les de´tecteurs PN (en haut) and MOS (en
bas) pour l’amas RXJ1120.1. La ligne pointille´e montre les limites (±3σ) utilise´es pour de´finir le
GTI (Good Time Interval) i.e. le temps durant lequel les de´tections ne sont pas dues aux protons
solaires.
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Cluster ID MOS PN % perte
RXJ0337.7–2522 23421 23611 60
RXJ0505.3–2849 31851 24983 35
RXJ0847.2+3449 43793 - 50
RXJ1120.1+4318 18333 16208 18
RXJ1325.5–3826 - 48753 20
RXJ1334.3+5030 40713 34909 15
RXJ1354.2–0222 9090 7248 73
RXJ1701.3+6414 9379 4382 50
Tab. 3.3 – Re´sume´ des temps d’exposition pour chaque amas apre`s correction des bouffe´es de
protons solaires. Les pertes dues aux protons sont expose´es dans la dernie`re colonne en pourcen-
tage du temps d’exposition total.
Cette de´croissance, e´galement de´pendante de l’e´nergie des photons incidents est
appele´e aberration de “vignetage” (vignetting). Les amas observe´s dans ce pro-
gramme sont des objets e´tendus (2-3 arc-minutes) et pour obtenir les profils de
brillance de surface, il est ne´cessaire d’appliquer une correction tenant compte du
vignetage.
La me´thode de´sormais utilise´e pour corriger cet effet est celle de´veloppe´e au
CEA-Saclay : elle consiste a` attribuer un poids pour chaque e´ve´nement de´tecte´ 2.
Ce poids est de´fini par le rapport entre la sensibilite´ centrale (“on-axis”) et la
sensibilite´ a` la position de l’e´ve´nement. Graˆce a` cette me´thode le vignetage est
automatiquement corrige´ photon par photon.
De plus, des cartes d’expositions sont re´gulie`rement mises a` jour pour tenir
compte des variations spatiales de la de´tection, comme par exemple par les pixels
morts ou les “mauvaises colonnes”. Ces variations ne sont pas incluses dans la
correction de vignetage.
Soustraction du fond
Dans le cas de sources e´tendues, la soustraction du fond est une e´tape tre`s
importante et difficile. Apre`s avoir soustrait la contribution des protons solaires et
des sources ponctuelles les observations restent contamine´es par quatre types de
rayonnement de fond :
– Le fond issu des protons solaires mous : issu des e´ruptions solaires (“flares”)
– Un fond de rayons X durs (E > 1.5 keV) : constitue´ d’un fond de rayons cos-
miques durs (affecte´ par le vignetage) et d’un fond de rayons cosmiques induits
(pas affecte´ par le vignetage).
– Un fond cosmique de rayons X mous (E < 1.5 keV) : tre`s variable en fonction
de la zone de pointage il est affecte´ par le vignetage.
– Un fond de rayonnent instrumental : principalement duˆ a` la fluorescence des
mate´riaux qui composent le satellite (Al, Si)
2. un e´ve´nement correspond a` la de´tection d’un photon, sa position, son e´nergie et son temps d’arrive´e
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Pour corriger de l’effet des ces diffe´rentes contributions on peut soit utiliser des
fichiers de fond (“background template files”) ge´ne´re´s par les e´quipes de calibration
du satellite (XMM-SOC, Lumb et al., 2002 [128] [129]) soit utiliser les observations
elles-meˆmes et soustraire des re´gions sans signal (par exemple hors champ). Une
combinaison de ces deux techniques a e´te´ utilise´e dans le traitement pre´sent. La
technique de re´duction de donne´es a pu eˆtre constamment teste´e sur un exemple,
l’amas RXJ1120.1, traite´ en paralle`le par deux e´quipes issue de la collaboration :
l’une en France (Arnaud et al., 2002 [10]), l’autre en Hollande (ESTEC, Lumb et
al., 2004 [130]).
3.3.4 Obtention des images et brillance de surface
Pour chaque came´ra (PN et MOS) les images sont obtenues dans la gamme
d’e´nergie 0.3-4.5 keV ce qui est l’optimum pour l’extraction spectrale d’amas ty-
piques (∼ 4 keV) et qui e´vite une trop forte contamination par les rayons cosmiques
tre`s mous ou tre`s durs. Les images sont obtenues apre`s une succession de traite-
ments effectue´s par le logiciel de traitement SAS conc¸u spe´cialement pour l’ana-
lyse des donne´es XMM. Pour l’obtention de la brillance de surface un centre est
d’abord de´fini pour l’amas observe´ en appliquant une gaussienne a` deux dimen-
sions a` l’e´mission brute (ses coordonne´es sont tre`s proches de celles du centre de
l’amas, reporte´es table 3.2). L’e´mission de fond est ensuite soustraite. Un mode`le β
est convolue´ avec la PSF 3 du te´lescope (e´galement obtenue aupre`s du XMM-SOC)
puis ajuste´ pour reproduire au mieux les observations.
La figure 3.5 montre les images de RXJ1120.1+4318(a), RXJ1334.3 (b), RXJ0337.7
(c) et RXJ0505.3 (d), corrige´es du vignetage et du fond, pour lesquelles sont
ajoute´es les images PN, MOS1 et MOS2. Les images sont faites dans la bande
d’e´nergie 0.3–4.5 keV. De meˆme la figure 3.6 montre les amas RXJ0847.2(a), RXJ1325.5
(b) , RXJ1701.3 (c) et RXJ1354.2 (d). Les profils radiaux obtenus et les ajustements
par les meilleurs mode`les β sont montre´s figure 3.7.
3.3.5 Extraction spectrale et luminosite´ bolome´trique
Les spectres dans la bande d’e´nergie [0.3-10keV] sont extraits de re´gions cir-
culaires centre´es sur les centro¨ıdes des amas (de´finis par une gaussienne a` deux
dimensions) et de rayon entre 95 et 145 arcsec. Apre`s le filtrage mentionne´ ci-
dessus, les donne´es sont extraites de la liste d’e´ve´nements des came´ras PN et MOS
puis le fond est soustrait. Les ajustements spectraux sont effectue´s a` l’aide du lo-
giciel XSPECv11 (Arnaud, 1996 [7]) en utilisant le mode`le MEKAL (Mewe et al.,
1986 [139]) pour l’e´mission thermique, modifie´ avec l’absorption interstellaire (Mc-
Cammon & Sanders, 1990 [137]) approprie´e pour la colonne de densite´ galactique
(Dickey & Lockman, 1990 [59]). Une e´tude spectrale impliquant une correction des
“cooling-flows” a e´galement e´te´ mene´e (cf. section 3.4.3). Dans ce cas, les re´gions
centrales des amas (typiquement 50 h−150 kpc) ont e´te´ excise´es. Ces re´sultats sont
fournis table 3.8. Pour de´terminer la luminosite´, on inte`gre le nombre de coups jus-
qu’au rayon viriel rv en tenant compte des pertes dues aux trous entre les de´tecteurs
et les sources ponctuelles masque´es. Puis, avec XSPEC et la fonction de re´ponse
du de´tecteur EPIC, on de´termine le flux absorbe´ dans la bande [0.3-4.5 keV] pour
3. La “Point Spread Function” exprime la qualite´ de la re´ponse du de´tecteur en terme d’e´talement d’une source
ponctuelle sur le de´tecteur
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Fig. 3.5 – Re´gions d’environ ∼ 15×15 arc-minutes autour des amas RXJ1120.1(a), RXJ1334.3
(b), RXJ0337.7 (c) et RXJ0505.3 (d) - lisse´es par une gaussienne de largeur 4′′. Le large cercle
repre´sente la re´gion d’extraction du spectre et les petits cercles les zones d’extraction de sources
ponctuelles.
z fx (0.5-2.kev) Lbol Tx (keV) β rc
10−14 erg/s/cm2 1044 erg/s h−150 (kpc)
RXJ0337.7 0.577 4.37 ± 0.2 1.97 ± 0.1 2.6+0.4−0.3 0.76+0.08−0.04 145 ± 18
RXJ00505.3 0.51 5.64 ± 0.2 2.03 ± 0.11 2.5+0.3−0.3 0.66+0.05−0.04 164 ± 17
RXJ0847.2 0.56 7.04 ± 0.3 4.07 ± 0.2 3.62+0.8−0.5 0.81+0.045−0.045 307 ± 30
RXJ1120.1 0.6 24.5 ± 0.54 14.4 ± 0.2 5.45+0.3−0.3 0.77+0.03−0.03 209 ± 9
RXJ1325.5 0.445 8. ± 0.03 4.5 ± 0.7 4.15+0.4−0.3 0.71+0.05−0.05 115 ± 20
RXJ1334.3 0.62 14.1 ± 0.2 9.59 ± 0.2 5.2+0.3−0.32 0.66+0.02−0.02 154 ± 10
RXJ1354.2 0.551 9.8 ± 0.5 5.18 ± 0.3 3.66+0.6−0.5 0.68+0.055−0.055 248 ± 36
RXJ1701.3 0.45 2.4 ± 1.5 11.1 ± 1. 4.5+1.5−1. 0.64+0.05−0.05 204 (fixe´)
Tab. 3.4 – Tableau re´capitulatif des parame`tres physiques des amas observe´s dans le “XMM-
Newton Ω-Project”. Les valeurs sont fournies pour un Univers Einstein De Sitter avec H0 = 50,
q0 = 0.5. Les erreurs sur les parame`tres ajuste´s (L,β,rc) sont a` 1σ.
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Fig. 3.6 – Images d’une re´gion de environ ∼ 15 × 15 autour de RXJ0847.2(a), RXJ1325.5
(b) , RXJ1701.3 (c) and RXJ1354.2 (d) - lisse´es par une gaussienne de largeur 4′′. Le large
cercle repre´sente la re´gion d’extraction du spectre et les petits cercles les zones d’extraction de
sources ponctuelles. Un nouveau candidat amas, XMMU J084701.8+345117 a e´te´ de´couvert (en
haut a droite de RXJ0847.2). Les amas RXJ1325.5 et RXJ1325.0 sont tre`s proches de la source
IRAS 13224-3809. Dans le champ de l’amas RXJ1701.3, l’amas proche Abell2246 et les QSO
sont indique´s.
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Fig. 3.7 – Profils de brillance de surface compare´s aux mode`les β (lignes pontille´es).De haut
en bas et de gauche a` droite : RXJ1120.1, RXJ1334.3, RXJ0505.3, RXJ0337.7, RXJ0847.2,
RXJ1325.5, RXJ1354.2 et RXJ1701.1. Pour les amas RXJ1325 et RXJ1701, le profil de
brillance de surface n’est pas bien ajuste´ par le mode`le β en particulier au centre (r < 120
kpc (∼ 18 arcsec); ceci est probablement du a` la pre´sence d’un “cooling flow”. La ligne verticale
pointille´e montre la zone d’excision dans le cas de correction de cet effet.
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fx (0.5-2.kev) LbolMEKAL Lbol(R− S) %
10−14erg/s/cm2 1044 erg/s 1044 erg/s
RXJ0337.7 4.37 ± 0.2 1.97 ± 0.1 1.91± 0.12 3
RXJ00505.3 5.64 ± 0.2 2.03 ± 0.11 1.96± 0.08 3
RXJ0847.2 7.04 ± 0.3 4.07 ± 0.2 3.49± 0.33 14
RXJ1120.1 24.5 ± 0.54 14.4 ± 0.2 13.03± 0.55 9
RXJ1325.5 8. ± 0.03 4.5 ± 0.7 3.90± 0.14 13
RXJ1334.3 14.1 ± 0.2 9.59 ± 0.2 9.09± 0.3 5
RXJ1354.2 9.8 ± 0.5 5.18 ± 0.3 4.48± 0.41 13
RXJ1701.3 2.4 ± 1.5 11.1 ± 1. 7.91± 1.4 28
Tab. 3.5 – Comparaison des re´sultats obtenus pour la conversion du flux observe´ dans une bande
en luminosite´ bolome´trique. Conversion de D. Lumb (mode`le MEKAL) colonne 3 et conversion
en utilisant notre code de conversion (mode`le Raymond-Smith)
r < rv. Ces flux, convertis dans la bande [0.1-2.4 keV] pour eˆtre comparables aux flux
ROSAT, sont liste´s dans la table 3.4. En fixant la colonne de densite´ d’hydroge`ne a`
ze´ro, on de´termine le flux non-absorbe´ et la luminosite´ bolome´trique (en pratique
dans la bande [0.0-20.0keV]).
Les luminosite´s obtenues par cette me´thode sont en bon accord avec celle conver-
ties par la me´thode, base´e sur un mode`le de spectre de type Raymond-Smith [180],
que nous utilisons dans les mode´lisations. La table 3.5 illustre la comparaison des
deux me´thodes applique´es aux amas du “XMM-Newton Omega project”.




La table 3.4 re´sume les diffe´rentes proprie´te´s physiques et parame`tres d’ajuste-
ments de´duits de l’e´tude des donne´es sur les amas distants du projet “XMM-Newton
Ω”. Je reprends succinctement les proprie´te´s principales des amas pris individuel-
lement.
Cas de RXJ1120.1+4318
RXJ1120 est le premier amas e´tudie´ en de´tail par notre collaboration. Ayant le
meilleur rapport signal-sur-bruit des amas de l’e´chantillon, il a servi en quelque sorte
de “cobaye” et son e´tude a be´ne´ficie´ de la comparaison de diffe´rentes analyses par
deux e´quipes en paralle`le : celle de Monique Arnaud a` Saclay et celle de David Lumb
a` l’ESTEC (Hollande). La figure 3.5, issue du premier article de notre collaboration
[130], montre l’e´mission X (image obtenue en cumulant les donne´es des trois came´ras
du de´tecteur : PN, MOS1 et MOS2) ainsi que les zones ou` les sources ponctuelles
ont e´te´ masque´es (cercles). L’image 3.8 est issue de l’analyse de M. Arnaud et al.
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Fig. 3.8 – Image couleur du premier amas observe´ et e´tudie´ dans le projet “XMM-Newton Ω” :
RXJ1120.1. Image tire´e de Arnaud et al. 2002 [10]. Sur cette image, l’e´mission X est de´tecte´e
jusqu’au rayon Viriel.
[10] ; elle pre´sente l’e´mission X de l’amas qui est observe´e jusqu’a` son rayon viriel
environ.
La figure 3.7 montre le profil de surface et l’ajustement par un mode`le β dont les
parame`tres sont β = 0.77 ± 0.03, θc = 27.4 ± 1.2 arcsec, rc = 209 +9−8 h−150 kpc (Table 3.4).
Un spectre a e´te´ ajuste´ dans une zone centrale de 145 arcsec. La tempe´rature, la
me´tallicite´ et le redshift ont e´te´ obtenus par l’ajustement d’un mode`le spectral
de parame`tres : T = 5.45+0.26−0.35 keV, Z = 0.47 ± 0.09 et z = 0.6 ± 0.08. Ce redshift
correspond environ a` 60 % de l’aˆge actuel de l’Univers. Il s’agit de la premie`re
observation re´solue d’un profil d’e´mission a` une telle distance. La comparaison des
re´sultats obtenus avec ceux de M. Arnaud et al. 2002 [10], est re´sume´e dans la
table 3.6. Malgre´ de petites diffe´rences dans la valeur des parame`tres obtenus, dues
a` de le´ge`res diffe´rences de traitement, les re´sultats de ces deux analyses sont en
bon accord et concluent qu’en l’absence de sous-structures et e´tant donne´ le profil
isotherme (figure 3.9), RXJ1120.1 semble eˆtre un amas relaxe´.
RXJ1334.3+5030
La figure 3.5(b) montre l’image obtenue de RXJ1334.3 par les came´ras PN,
MOS1 et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du rayonnement de
fond et du vignetage et dont les sources ponctuelles ont e´te´ soustraites. La figure
3.7(b) montre le profil de brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´
avec les parame`tres : β = 0.66 ± 0.02, θc = 20 ± 1 arcsec et rc = 154 ± 10 h−150 kpc.
Le spectre (figure 3.10(b)), extrait d’une re´gion de 120”, est ajuste´ par un mode`le
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Fig. 3.9 – A gauche : ajustement spectral et re´sidus pour l’amas RXJ1120.1; en noir : donne´es
PN; gris clair et fonce´ : MOS1&2 . A droite : profil de tempe´rature de RXJ1120.
Auteur Tx Lx (EdS) β θc (
′′)
(1044 erg s−1)
Arnaud et al. 2002 5.3± 0.5 keV 13.9± 0.8 0.78+0.06−0.04 26.4+3.6−2.4
Lumb et al. 2004 5.6+0.25−0.3 keV 14.4± 0.2 0.77± 0.03 27.4± 1.2
Tab. 3.6 – Comparaison des parame`tres obtenus par ajustement des mode`les aux observations de
l’amas RXJ1120.1 par Arnaud et al. (2002) (premie`re ligne) et par Lumb et al. (2004) (seconde
ligne). Ici Lx repre´sente la luminosite´ bolome´trique.
avec les parame`tres : T = 5.20+0.26−0.28 keV, Z = 0.15 ± 0.08 et z = 0.63 ± 0.02. Le redshift
mesure´ est en bon accord avec la pre´ce´dente mesure en optique : z = 0.62 [189]
RXJ0337.7-2522
La figure 3.5(c) montre l’image obtenue de RXJ0337.7 par les came´ras PN,
MOS1 et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du rayonnement de
fond et du vignetage et dont les sources ponctuelles ont e´te´ soustraites. La figure
3.7(c) montre le profil de brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´
avec les parame`tres : β = 0.76+0.08−0.04, θc = 19.4 ± 2.5 arcsec et rc = 145 ± 18 h−150 kpc.
Le spectre (figure 3.10(c)), extrait d’une re´gion de 120”, est ajuste´ par un mode`le
avec les parame`tres : T = 2.6 ± 0.35 keV, Z = 0.38 ± 0.09 et z = 0.57 ± 0.3. Le redshift
mesure´ est en bon accord avec la pre´ce´dente mesure en optique : z = 0.577 [38].
RXJ0505.3-2849
La figure 3.5(d) montre l’image obtenue de RXJ0505.3 par les came´ras PN,
MOS1 et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du rayonnement de
fond et du vignetage et dont les sources ponctuelles ont e´te´ soustraites. La figure
3.7(d) montre le profil de brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´
avec les parame`tres : β = 0.66+0.05−0.04, θc = 22.8 ± 2.4 arcsec et rc = 164 ± 17 h−150 kpc.
Le spectre (figure 3.10(d)), extrait d’une re´gion de 120’, est ajuste´ par un mode`le
avec les parame`tres : T = 2.5 ± 0.5 keV, Z = 0.17 ± 0.08 et z = 0.53 ± 0.04. Le redshift
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Fig. 3.10 – Spectres, ajustements et re´sidus pour (de haut en bas et de gauche a` droite):
RXJ1334.3; RXJ0337.7; RXJ0505.3 et RXJ1354.2. En noir les donne´es PN et en gris
clair/fonce´ les donne´es MOS 1/2.
CHAPITRE 3. XMM-NEWTON : INSTRUMENTS ET DONNE´ES 82
mesure´ est en bon accord avec la pre´ce´dente mesure en optique : z = 0.51 [38]. La
comparaison des sources ponctuelles de´tecte´es sur cette image avec le catalogue
APM [132] sugge`re une pre´cision des observations de l’ordre de 2 secondes d’arc. A
titre de test, un ajustement spectral a e´te´ effectue´ sur les donne´es non corrige´es des
sources ponctuelles. La tempe´rature ainsi obtenue est inchange´e en tenant compte
des barres d’erreurs.
RXJ0847.2+3449
La figure 3.6(a) montre l’image obtenue de RXJ0847.2 par les came´ras MOS1
et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du rayonnement de fond
et du vignetage et dont les sources ponctuelles ont e´te´ soustraites. A l’e´poque
de cette observation, la came´ra PN a subi un dysfonctionnement. Cette perte de
donne´es a e´te´ en partie compense´e par une augmentation du temps d’observation
des came´ras MOS. Cet amas est se´lectionne´ de l’e´chantillon 160 SD [225], c’est le
seul amas pre´sente´ ici qui n’est pas issu du catalogue SHARC. Pour e´viter une trop
forte contamination par l’e´mission d’un quasar brillant (QSO PG 0844+34) seul
le centre de l’image est montre´ figure 3.5. Un autre quasar (QSO 0843+349) plus
faible est identifie´ a` seulement 3 minutes d’arc a` l’ouest de l’amas. Son redshift est
mesure´ a` z = 1.57. Une deuxie`me zone d’e´mission X semble situe´e au nord-est de
l’amas. Celle-ci porte le nom provisoire XMMUJ084701+345117 et semble avoir
e´te´ de´ja` repe´re´e par A. Vikhlinin comme une concentration de galaxies faibles.
Mais aucun redshift n’a e´te´ mesure´ jusqu’a` aujourd’hui. Ces deux sources sont
en dehors de la re´gion d’extraction spectrale (120”) et sont soustraites pour les
e´tudes spectrales et spatiales de l’amas. Les parame`tres spectraux obtenus sont :
T = 3.62+0.58−0.51 keV, Z = 0.3 ± 0.28 et z = 0.54 ± 0.04, en bon accord avec la mesure
optique [225] (z = 0.56). La figure 3.7 montre le profil de brillance de surface sur
lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´ avec les parame`tres : β = 0.81 ± 0.07, θc = 42 ± 4
arcsec et rc = 307± 30 h−150 kpc. Un spectre a e´galement e´te´ extrait d’une re´gion de
80” autour de XMMUJ084701.8 mais le redshift n’a pu eˆtre contraint par le spectre
X et aucune autre mesure n’existe. En fixant la me´tallicite´ a` Z = 0.3 et le redshift
a` celui de l’amas z = 0.56 l’ajustement spectral fournit une tempe´rature T = 1.8+1.0−0.4
keV et une luminosite´ bolome´trique Lbol ∼ 1 × 1043 erg.s−1 ce qui correspond a` un
groupe.
RXJ1325.5-3826 et RXJ1325.0-3814
La figure 3.6(b) montre l’image obtenue de RXJ1325.5 par la seule came´ra PN
dans la bande [0.3-4.5 keV]. En effet les observations de cet amas nous ont e´te´
cordialement fournies par M. Watson qui s’inte´ressait a` la source IRAS 13224-
3809 proche. Or pour observer cette source brillante il a choisi le mode obture´
(“window”) dans lequel les amas sont masque´s. La figure 3.7 montre le profil de
brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´ avec les parame`tres : β =
0.64+0.09−0.07, θc = 17.3 ± 3 arcsec et rc = 115 ± 20 h−150 kpc. Le spectre (figure 3.10(b)),
extrait d’une re´gion de 90” (petite a` cause de la proximite´ de la source IRAS),
est ajuste´ par un mode`le avec les parame`tres : T = 4.15+0.4−0.3keV, Z = 0.31
+0.19
−0.17 et
z = 0.44 ± 0.01. Le redshift mesure´ est en bon accord avec la pre´ce´dente mesure en
optique : z = 0.445 [38]. Dans le meˆme champ de vue apparaˆıt un deuxie`me amas :
RXJ1325.0-3814 (figure 3.6(b)). L’e´tude spatiale est rendue trop complique´e par la
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position de l’amas (sur une zone externe du de´tecteur ou` la PSF est mal connue)
mais l’e´tude spectrale de cet amas est possible. Une tempe´rature T = 3.2± 0.4 keV
et un redshift z = 0.29 ± 0.02 (en bon accord avec la mesure optique z = 0.296 [38])
sont de´duits de cet ajustement.
RXJ1701.3+6414 et Abell2246
L’observation de cet amas a beaucoup souffert de l’augmentation des protons
solaires dus a` l’approche du satellite de la ceinture de radiation. Heureusement il
s’agit d’un des amas les plus brillants et les images et spectres extraits sont tout de
meˆme de bonne qualite´. La figure 3.6(c) montre l’image obtenue de RXJ0337.7 par
les came´ras PN, MOS1 et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du
rayonnement de fond et du vignetage. Deux sources ponctuelles ont e´te´ marque´es :
un quasar (QSO HS1700+6416) et un amas de´ja` connu, Abell2246. La figure 3.7
montre le profil de brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´ avec
les parame`tres : β = 0.64 ± 0.05, θc = 30 ± 2.5 arcsec et rc = 204 h−150 kpc, fixe´ a` la
valeur mesure´e par Chandra. Le spectre (figure 3.10(c)), extrait d’une re´gion de
120”, est ajuste´ par un mode`le avec les parame`tres : T = 4.5+1.5−1.0keV, Z = 0.24 ± 0.2
et z = 0.44 ± 0.02. Le redshift mesure´ est en bon accord avec la pre´ce´dente mesure
en optique : z = 0.453 [189]. L’amas Abell2246 est situe´ dans le meˆme champ de vue
et une analyse spectrale a e´galement e´te´ faite, fournissant les parame`tres suivants :
T = 2.7+0.6−0.5 keV, Z = 0.32±0.13 et z = 0.22±0.04, en bon accord avec la mesure optique
z = 0.225 [210] .
RXJ1354.2-0222
La figure 3.6(d) montre l’image obtenue de RXJ1354.2 par les came´ras PN,
MOS1 et MOS2 ajoute´es dans la bande [0.3-4.5 keV], corrige´e du rayonnement de
fond et du vignetage et dont les sources ponctuelles ont e´te´ soustraites. La figure
3.7 montre le profil de brillance de surface sur lequel un mode`le β a e´te´ ajuste´ avec
les parame`tres : β = 0.68± 0.06, θc = 33.6−4.9+3.6 arcsec et rc = 248+36−26 h−150 kpc. Le spectre
(figure 3.10(d)), extrait d’une re´gion de 120”, est ajuste´ par un mode`le avec les
parame`tres : T = 3.66+0.6−0.5 keV, Z = 0.25± 0.14 et z = 0.53± 0.04. Le redshift mesure´ est
en bon accord avec la pre´ce´dente mesure en optique : z = 0.55 [38].
La table 3.4 re´sume les diffe´rents re´sultats issus de l’analyse spatiale et spectrale
de ces huit amas. Les valeurs moyennes obtenues pour les abondances, les rayons de
cœur et les β sont : < Z >= 0.28± 0.08, < rc >= 195± 50 h−150 kpc et < β >= 0.70± 0.56.
Elles sont en accord avec les mesures typiques pour les amas proches [86] [112] [141].
Ces amas ont e´te´ se´lectionne´s a` partir d’e´chantillons flux limite´ dont la fonction
de se´lection est connue et sont donc repre´sentatifs de la population globale a` ce
redshift. Nous avons utilise´ ces mesures pour de´terminer la relation LX − TX a`
0.45 < z < 0.62 et e´tudier l’e´volution en redshift de cette relation.
3.4.2 Evolution de la relation L− T avec le redshift
Une fois la relation L− T locale de´termine´e, on souhaite connaˆıtre son compor-
tement pour des amas lointains. Cette question est souleve´e depuis de nombreuses
anne´es mais restait, jusqu’en 2003, sans re´ponse probante. C’est pour y re´pondre
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Fig. 3.11 – Illustration de l’e´volution de la relation L− T : les droites repre´sentent la relation
locale (avec deux ajustements possibles) et les donne´es sont les mesures sur les amas lointains
(les e´toiles sont les amas observe´s par Chandra [227] et les triangles sont les 8 amas XMM
de´crits ci-dessus [130]. Tous les amas mesure´s par XMM sont situe´s au-dessous de la relation
locale ainsi que la grande majorite´ de ceux mesure´s par Chandra.
que le “XMM-Newton Ω-project” a` e´te´ constitue´ ([19]). Ce projet a pour but d’ob-
server, avec le satellite XMM-Newton, un e´chantillon d’amas se´lectionne´s dans un
catalogue flux limite´ (SHARC) a` un redshift moyen z ∼ 0.5 de manie`re a` pouvoir
comparer la relation L− T locale avec celle observe´e a` grande distance.
Une premie`re approche grossie`re consiste simplement a` reporter (sur la figure
2.12) les mesures obtenues par le projet de´crit ci-dessus (figure 3.11). On peut
de´ja` constater (visuellement) que tous les points mesure´s par XMM sont situe´s au
dessus de la relation locale; ceci est un premier signe en faveur d’une e´volution
de cette relation. Sur cette figure, seuls les amas issus du programme XMM sont
repre´sente´s. De nombreux amas distants ont e´galement e´te´ observe´s par le satellite
Chandra, les donne´es correspondantes sont montre´es figure 3.11 et 3.12.
Une seconde e´tape consiste a` quantifier cette e´volution. L’ide´al serait e´videmment
de pouvoir comparer a` grand redshift la fonction de tempe´rature et la fonction de
luminosite´ des amas et ainsi de pouvoir de´terminer la meilleure relation L−T pour
convertir la TDF en XLF et inversement, exactement comme dans le cas local. Ce-
pendant, les observations capables de fournir des mesures de tempe´rature manquent
encore cruellement et les tentatives de mesure de la fonction de luminosite´ ou de
tempe´rature lointaine sont encore marginales : P. Henry (1997) [96] a constitue´ une
fonction de tempe´rature avec une dizaine d’amas a` z ∼ 0.33, C. Mullis et al. [146]
ont publie´ en 2004 une e´tude de l’e´volution de la fonction de luminosite´ a` par-
tir de de´coupages en redshift du 160deg2 et H. Ebeling travaille actuellement sur
la fonction de luminosite´ a` grand redshift de l’e´chantillon MACS (ces diffe´rents
e´chantillons sont pre´sente´s au chapitre 4).
Faute de mesures fiables de tempe´rature des amas d’un e´chantillon flux limite´
lointains, l’e´volution de la relation L − T est mesure´e par un ajustement d’une
loi d’e´volution en loi de puissance du redshift. Pour cela, j’utilise les observations
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Normalisation exposant β Me´thode donne´es
L4 = 4. 3 0.65 ± 0.21 me´diane XMM
L4 = 4. 3 0.67± 0.3 χ2 XMM
L4 = 4. 3 0.86± 0.3 me´diane Chandra
L4 = 4. 3 0.66 ±0.22 χ2 Chandra
L4 = 4. 3 0.82 ±0.13 me´diane XMM+Chandra
L4 = 4. 3 0.665 ± 0.18 χ2 XMM+Chandra
L4 = 3. 3.4 1.2 ± 0.2 me´diane XMM+Chandra
L6 = 12.44 2.64 0.7 ± 0.3 me´diane XMM
L6 = 12.44 2.64 0.62 ± 0.27 χ2 XMM
L6 = 12.44 2.64 0.99 ± 0.3 me´diane Chandra
L6 = 12.44 2.64 0.83± 0.13 χ2 Chandra
L6 = 12.44 2.64 0.9 ± 0.15 me´diane XMM+Chandra
L6 = 12.44 2.64 0.66± 0.22 χ2 XMM+Chandra
L6 = 12.44 2.64 0.6± 0.3 me´diane Chandra (Vikhlinin 2002)
L6 = 12.44 2.64 0.68± 0.26 χ2 XMM (Lumb 2004)
L1 =0.065 ± 0.01 2.88±0.15 0.95± 0.2 χ2 Arnaud & Evrard 1999
L1 =0.05 3. 0.5 ± 0.3 χ2 ASCA (Sadat et al. 1998)
L1 =0.31 ±0.09 2.8±0.3 1.1 ± 1.1 χ2 ASCA (Novicki et al. 2002)
Tab. 3.7 – Diffe´rents re´sultats sur l’e´volution observe´e de la relation L − T , pour un mode`le
Einstein-De Sitter.
des 8 amas du projet “XMM-Newton Ω” qui fournissent de bonnes mesures de
tempe´rature et de luminosite´. Pour mesurer l’e´volution, j’ai calcule´ un jeu de co-
efficients dont la construction permet de mettre en e´vidence simplement un effet
d’e´volution inde´pendemment de la cosmologie. Un coefficient C(z) est construit pour
chaque amas comme le rapport entre la luminosite´ observe´e et la luminosite´ de´duite








ou` ATB correspond a` l’ajustement de la relation L−T locale, les coefficients C(z) me-
surent donc directement l’e´volution par rapport a` la relation locale (sans e´volution,
le coefficient vaut 1.). L’ajustement du jeu de coefficients ainsi construit par une
e´volution en loi de puissance de z, fournit une mesure de l’e´volution :
C(z) = (1 + z)β (3.2)
Les meilleurs parame`tres obtenus par diffe´rentes me´thodes (me´diane, χ2) et pour
diffe´rents jeux de donne´es (XMM seul ou XMM+Chandra) sont re´sume´s dans le
tableau 3.7.
Les figures 3.12 repre´sentent les re´sultats obtenus par cette me´thode : le jeu de
coefficients C(z) montre sans ambigu¨ıte´ l’e´volution de la relation L− T . L’e´volution
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Fig. 3.12 – A gauche : coefficients C(z) combine´s (XMM et Chandra). Ces coefficients mesurent
l’e´cart entre la luminosite´ observe´e et la luminosite´ de´duite de la relation L− T sans e´volution.
A droite : relation L− T observe´e a` grand redshift et compare´e aux relations locales. Les e´toiles
et les triangles sont respectivement les donne´es Chandra et XMM et la zone remplie repre´sente
l’incertitude sur le coefficient d’e´volution de L− T .
ainsi mesure´e est telle que β = 0.65 ± 0.3. Ce re´sultat, qui montre une e´volution
plus faible que celle attendue avec les relations d’e´chelles (β = 1.5), est en parfait
accord avec le re´sultat obtenu avec des observations du satellite Chandra [227] :
β = 0.6 ± 0.3 (EdS) [227] et avec la mesure effectue´e par D. Lumb apre`s correction
des “cooling flows” et publie´e dans le premier article de la collaboration [130]:
β = 0.68 ± 0.26(EdS). D’autres re´sultats, utilisant des mesures du satellite ASCA
sont e´galement en accord [196]. Il existe cependant une e´tude contradictoire [74]
L’approche utilise´e pour traiter les donne´es a pu eˆtre teste´e sur RXJ1120 qui
dispose du meilleur rapport signal sur bruit, puis applique´e de manie`re similaire
aux autres amas. Diffe´rentes techniques ont ainsi pu eˆtre compare´es. De nombreux
efforts ont e´te´ fournis pour rendre ces mesures extreˆmement robustes : les de´tails
techniques sont publie´s dans Lumb et al. 2004a [130]. Dans la plupart des cas,
les donne´es des trois came´ras embarque´es ont e´te´ extraites puis additionne´es afin
d’obtenir un meilleur signal. Dans deux cas, seules les donne´es de la came´ra PN
e´taient disponibles mais des tests sur RXJ1120 ont montre´ que les re´ponses des
diffe´rentes came´ras et l’analyse spectrale e´taient cohe´rentes.
3.4.3 Effet des “cooling Flows”
Depuis que les instruments permettent de re´soudre en de´tails l’e´mission X jus-
qu’au coeur des amas, diffe´rentes caracte´ristiques y sont mesure´es. En particulier
des restes d’effets de fusions de halos plus petits sont observe´s sous la forme de
surdensite´s (zones plus lumineuses en X) ou “clumps” et, dans certains cas, un
effet de refroidissement du gaz au centre. Cet effet est nomme´ “refroidissement de
cœur” ou “cooling Flow”. Les refroidissements de cœur peuvent avoir deux effets,
le premier est de diminuer le´ge`rement la tempe´rature globale de l’amas et le second
est d’augmenter la luminosite´. Ces effets augmentent la dispersion dans la relation
LX − TX et peuvent en modifier la pente. Pour prendre en compte cet effet, les ob-
servateurs choisissent soit d’exciser les donne´es de la zone centrale [8], soit d’utiliser
un ajustement spectral a` deux composantes, de tempe´ratures diffe´rentes [104], soit
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RXJ0337 RXJ0505 RXJ0847 RXJ1120 RXJ1325 RXJ1334 RXJ1354 RXJ1701
“Cooling Flow” Excise´s
Tx 2.52 2.56 3.91 5.35 3.77 4.98 3.86 4.8
(keV) +0.36−0.32 ±0.3 +0.5−0.35 +0.42−.32 +0.4−0.36 +0.26−0.32 +0.62−0.55 +1.9−1.3
Lbol 1.91 1.97 3.89 13.7 4.2 9.47 5.3 10.2
±0.17 ±0.16 ±0.7 ±0.23 ±0.8 ±0.24 ±0.4 ±1.1
sans correction
Tx 2.6 2.5 3.62 5.45 4.15 5.20 3.66 4.5
(keV) ± 0.35 ±0.3 +0.58−0.51 ±0.3 +0.4−0.3 +0.26−0.28 +0.6−0.5 +1.5−1.0
Lbol 1.97 2.03 4.07 14.4 4.5 9.59 5.18 11.1
±0.1 ±0.11 ±0.2 ±0.2 ±0.7 ±0.27 ±0.3 ±1.0
Tab. 3.8 – Comparaison des re´sultats obtenus avec et sans correction des “cooling Flows”. Lbol
est exprime´e en unite´ 1044 erg s−1.
de masquer les re´gions centrales ou` un refroidissement est clairement visible [227],
soit encore de masquer les re´gions centrales de tous les amas de l’e´chantillon [133].
Les re´sultats obtenus apre`s corrections des “cooling flows” par excision de la
re´gion centrale de rayon r = 50 h−150 kpc sont tre`s proches de ceux sans correction.
Une comparaison de ces re´sultats avec ceux sans correction est expose´e dans le
tableau 3.8. Les tempe´ratures changent tre`s peu, toujours dans les barres d’erreurs
statistiques. Dans deux cas seulement (RXJ1120 et RXJ1701) la luminosite´ varie
au-dela` de l’erreur a` 1 σ, de 5% et 9% respectivement. Comme pre´cise´ dans le
paragraphe pre´ce´dent, la mesure de l’e´volution de la relation LX −TX est cohe´rente
avec la pre´ce´dente.
3.4.4 Mesure de la fraction baryonique dans les amas
La grande qualite´ des donne´es obtenues avec le satellite XMM-Newton nous
a e´galement permis de mesurer le profil de la fraction de baryons dans les amas
distants. Les hypothe`ses d’auto-similarite´ impliquent l’universalite´ du profil radial
des diffe´rentes quantite´s physiques du gaz, c’est-a`-dire que quel que soit leur redshift
ou leur tempe´rature, les profils des amas doivent avoir la meˆme forme ge´ne´rale en
fonction du rayon normalise´. Les re´sultats de simulations nume´riques vont dans ce
sens et exhibent un profil universel pour les halos de matie`re noire de diffe´rentes
tailles : le profil NFW en est un bon exemple (Navarro, Frenk & White [147]).
Par ailleurs de nombreuses observations accre´ditent ce re´sultat (au moins dans
les re´gions externes des amas) [2]. De plus, la fraction de gaz semble e´galement
suivre une loi universelle [191], proche de celle issue des simulations nume´riques
[194]. Ces diffe´rents re´sultats confortent l’ide´e que la structure du gaz des amas
de galaxies n’est pas trop affecte´e par d’e´ventuels effets non-thermiques, au moins
dans les parties externes. Cependant l’application du test cosmologique fonde´ sur
l’universalite´ du profil de masse de gaz dans les amas, et la de´termination de ΩM
par cette voie, souffrent encore de la me´connaissance de la structure interne du gaz.
La fraction de masse de gaz a` un rayon donne´ est estime´e par la relation : fgaz(r) =
Mgaz(r)/Mtot(r). La masse de gaz est estime´e directement a` partir des observations.
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EdS Concordance (Λ-CDM)
Fig. 3.13 – Fraction de gaz, fgaz, en fonction du rayon normalise´ au rayon viriel, R/RV . Les
figures de gauche repre´sentent le profil de masse de gaz calcule´ dans un mode`le Einstein-De Sitter
et a` droite dans le mode`le de concordance. Les figures du haut montrent le profil de masse de
gaz pour chaque amas du projet “XMM-Newton Ω” jusqu’au rayon maximum des observations
X (en trait plein) et l’extrapolation jusqu’au rayon viriel. Les donne´es sur les amas locaux sont
repre´sente´es par les points [191] [226]. Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion typique de
l’e´chantillon de Vikhlinin et al. 1999 [226]. Les figures du bas montrent la moyenne des fractions
de gaz observe´, les zones pleines repre´sentent l’incertitude.






On suppose ici que le gaz intra-amas est totalement ionise´ et qu’il est distribue´
selon le mode`le β, dont les parame`tres sont ceux obtenus par Lumb et al. 2004 [130]









La densite´ centrale ne(0) est de´duite de la normalisation du mode`le spectral “ME-
KAL” (ces valeurs sont fournies pour chaque amas dans Lumb et al. 2004). Et la
distribution de matie`re des amas est suppose´e suivre le profil NFW [147] avec un
parame`tre de concentration c=5 (pour comparaison avec Roussel et al. 2000) [191].
La masse totale est obtenue par l’interme´diaire de la relation masse-tempe´rature.
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RXJ0337 RXJ0505 RXJ0847 RXJ1120 RXJ1325 RXJ1334 RXJ1354 RXJ1701
z 0.577 0.51 0.56 0.60 0.445 0.62 0.551 0.45
T (keV) 2.6 2.5 3.85 5.45 3.9 4.93 3.66 4.95
+0.4
−0.3 ±0.3 +0.5−0.3 ±0.3 +0.4−0.3 +0.25−0.35 +0.6−0.5 +1.15−0.95
Einstein-De Sitter
r500 0.723 0.757 0.867 1.024 1.041 0.982 0.879 1.079
fgaz 0.0783 0.0988 0.0961 0.1054 0.0704 0.0950 0.1165 0.1016
Modele de concordance (ΛCDM)
r500 1.315 1.358 1.572 1.87 1.843 1.799 1.591 1.911
fgaz 0.1109 0.1503 0.1433 0.1495 0.1007 0.1448 0.1828 0.1423
Tab. 3.9 – Mesure des fractions de masse de gaz au rayon r500, correspondant au rayon pour
lequel le contraste de densite´ vaut 500 (le rayon viriel correspond a` ∼ r200). Les valeurs sont
calcule´es, a` titre de comparaison, dans le mode`le de concordance ΛCDM et Einstein-De Sitter.
L’incertitude sur la normalisation de cette relation n’affecte pas les re´sultats du
test fonde´ sur l’e´tude de l’e´volution de la fraction de baryons dans les amas, car
son but est de comparer deux populations identiques a` des e´poques diffe´rentes. Les
valeurs obtenues pour les fractions de gaz des amas du projet “XMM-Newton Ω”
sont fournies table 3.9 pour les deux mode`les cosmologiques conside´re´s : ΛCDM et
Einstein-De Sitter. La valeur moyenne de la fraction de masse de gaz ainsi me-
sure´e est : fgaz = 0.095 a` r500 pour le mode`le Einstein-De Sitter et fgaz = 0.14 pour
le Λ-CDM. Le re´sultat est pre´sente´ figure 3.13 dans les mode`les cosmologiques
Einstein-De Sitter (a` gauche) et “Λ-CDM” (a` droite). La fraction de masse de gaz
est repre´sente´e jusqu’au rayon viriel, qui de´pend de la cosmologie selon la relation
(normalisation pour h = 0.5) :
Rv(ΩM ,z) = 1.34M
1/3
15 (ΩM (1 + ∆v(ΩM ,z))/179)
1/3h−2/3(1 + z)−1(h−1Mpc) (3.5)
ou` ∆v est le contraste de densite´ au rayon viriel. Cette de´pendance est faible pour
les amas locaux mais devient importante a` grand redshift. Pour les deux mode`les,
la forme globale du profil de masse de gaz est en bon accord avec le profil moyen
observe´ localement [194], avec une croissance de la fraction de gaz avec le rayon.
La valeur absolue de la fraction de gaz ainsi obtenue semble le´ge`rement infe´rieure
aux valeur cite´s dans la litte´rature, ceci de´pend en fait de la normalisation de la
relation M-T utilise´e (ici celle de Bryan et Norman 1998 [36]) et de la valeur de H0
(ici h=0.5); par contre, les conclusions cosmologiques n’en de´pendent pas [197]. Je
de´veloppe l’analyse cosmologique de ces re´sultats au chapitre 5 section 5.6.
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Chapitre 4
Les amas de galaxies a` grand
de´calage spectral
En tant que plus grandes structures forme´es dans l’Univers, les amas de ga-
laxies sont de bons traceurs de la densite´ de masse universelle. Leur population
est repre´sentative de l’Univers a` grande e´chelle. Issues des fluctuations initiales de
densite´, les structures se forment par contraction gravitationnelle lors de l’expan-
sion de l’Univers : ce processus est tre`s de´pendant de la cosmologie sous-jacente (en
particulier de la densite´ de matie`re). L’e´tude de la population d’amas distants est
donc un bon outil pour contraindre les parame`tres de formation des structures et
les parame`tres cosmologiques. Cette de´pendance a e´te´ releve´e pour la premie`re fois
en 1980 par S.C. Perrenod [171] puis e´tudie´e en de´tail graˆce a` la publication des
premiers re´sultats sur les amas observe´s en X par le satellite Einstein du catalogue
EMSS [172]. De`s lors, le test cosmologique qui consiste a` mesurer ΩM a` partir de
l’e´tude de l’e´volution des amas, a suscite´ l’inte´reˆt ge´ne´ral mais les difficulte´s obser-
vationnelles ont retarde´ son application pre´cise jusqu’a` tre`s re´cemment. En effet,
ce test ne´cessite la constitution d’e´chantillons complets et homoge`nes dont la fonc-
tion de se´lection est bien caracte´rise´e pour e´viter tout biais observationnel lie´ aux
crite`res de se´lection.
L’ide´al pour e´tudier l’e´volution de la population des amas de galaxies est de
comparer directement la fonction de masse a` un redshift e´leve´ a` la fonction de
masse de la population locale. Or, la masse n’e´tant pas directement observable, on
a recours aux relations d’e´chelles pour la relier aux parame`tres observables : lumi-
nosite´, tempe´rature ou masse de gaz. J’ai argumente´ au chapitre 2, section 2.10,
sur le choix de la fonction de tempe´rature (TDF) plutoˆt que de la fonction de lu-
minosite´ X (XLF). La construction d’une fonction de tempe´rature a` grand redshift
n’est pas aise´e puisqu’elle requiert les mesures de tempe´rature de tous les amas
d’un e´chantillon statistiquement significatif, ce qui, e´videmment requiert un temps
d’observation tre`s important et devient vite extreˆmement couˆteux. Dans la pra-
tique, puisqu’on ne dispose pas encore de mesures de tempe´rature de tous les amas
dans une tranche de redshift, les fonctions de tempe´rature sont construites a` partir
d’e´chantillons se´lectionne´s en flux. Je de´cris dans ce chapitre la constitution de tels
e´chantillons “flux limite´s” en de´taillant les catalogues que j’utiliserai pour comparer
aux pre´dictions des mode`les. Je pre´sente ensuite les fonctions de tempe´rature qui
ont pu eˆtre de´termine´es a` partir de ces e´chantillons. Celles-ci sont en nombre tre`s
restreint et sont, pour le moment, uniquement fonde´es sur l’e´chantillon “EMSS” (le
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premier publie´). Nous verrons alors que, pour les e´chantillons pour lesquels les flux
des amas sont publie´s, nous pourrons construire une “pseudo TDF” dans laquelle
l’information sur la tempe´rature des amas est obtenue par conversion des flux d’ob-
servation en luminosite´ puis en tempe´rature, via la relation L − T dont on connaˆıt
de´sormais l’e´volution en redshift (cf. chapitre 3 section 3.4.2). Devant la difficulte´
a` construire des fonctions de tempe´rature statistiquement fiables et pour s’affran-
chir des mesures de tempe´ratures extreˆmement couˆteuses, une deuxie`me approche
a e´te´ de´veloppe´e : il s’agit de mode´liser la distribution en redshift pre´dite pour un
e´chantillon “flux limite´” puis de la comparer a` l’histogramme observe´ (cf. chapitre
5) [151] : il s’agit alors de calculer la fonction de masse inte´gre´e au-dela` de la masse
seuil de´termine´e a` partir du flux limite de de´tection.
4.1 Echantillons “flux limite´” d’amas X
Le meilleur moyen pour constituer un e´chantillon complet d’amas massifs avec
le moins de biais possible est probablement d’utiliser l’effet SZ (section 2.2) qui
est inde´pendant du redshift des sources. Mais en attendant la disponibilite´ de tels
releve´s, qui seront possibles avec le futur satellite Planck de l’ESA pre´vu pour 2007,
le meilleur moyen disponible est d’utiliser l’e´mission X du gaz intra-amas. Ce moyen
a l’avantage d’e´viter les effets de projection et de ne se´lectionner que les objets
gravitationnellement lie´s. Avant d’entrer dans les de´tails de constitution de ces
e´chantillons, il est bon de rappeler la diffe´rence entre une collection d’observations
d’amas et un releve´ syste´matique. Alors que le but du premier est de collecter un
maximum d’objets a` e´tudier, le second applique des crite`res de se´lection bien de´finis
dans le but de se´lectionner des objets avec des caracte´ristiques communes. On peut,
par exemple, eˆtre amene´ a` oˆter un amas d’un e´chantillon car il ne correspondrait
pas aux re`gles de se´lection impose´es et ne pourrait pas eˆtre traite´ comme les autres
de manie`re homoge`ne. L’e´mission X des amas est une aubaine pour la constitution
de ces catalogues se´lectionne´s puisqu’elle trace directement le puits de potentiel
gravitationnel de l’amas. Il en re´sulte une forte corre´lation entre la luminosite´ X
des amas et leur masse totale, ce qui permet de se´lectionner, en X, les amas par
masse. L’observation X a permis de progresser de manie`re significative par rapport
a` la constitution de catalogues fonde´s sur des observations optiques, pour lesquels
la corre´lation entre la masse et la densite´ de galaxies observe´es en optique est plus
faible.
Depuis une quinzaine d’anne´es, plusieurs e´quipes ont construit de tels e´chantillons,
certains publie´s d’autres non, que l’on peut globalement regrouper en deux types :
– les catalogues “serendipitous” ou “au hasard” tels que EMSS, SHARC, 160deg2,
WARPS ou RDCS, sont issus de recherche d’e´mission X diffuse dans des ob-
servations pointe´es.
– les catalogues a` “couverture contigue¨” tels que BCS, NEP ou REFLEX, fonde´s
sur le “ROSAT All Sky Survey”. A l’exception du catalogue NEP, les releve´s
contigus couvrent de larges surfaces angulaires (' 10 000 deg2) et donc de
grands volumes de de´tection mais se limitent a` la de´tection des objets brillants.
L’e´chantillon MACS fait partie des deux cate´gories a` la fois puisque les sources
y sont de´tecte´es “au hasard” mais il couvre tout le ciel : sa couverture est donc
contigue¨. Les diffe´rentes e´chelles de luminosite´ et de redshift couvertes par ces
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Acronyme Nom complet Re´fe´rence
160SD 160 Square Degree ROSAT Cluster Survey Vikhlinin 1998
BCS+eBCS Brightest Cluster Sample Ebeling1998,Ebeling2000b
+ Extended Brightest Cluster Sample
BSHARC Bright Serendipitous High-Redshift Romer2000
Archival ROSAT Cluster Survey
EMSS Einstein Extended Medium Sensitivity Survey Gioia 1990a
MACS Massive Cluster Survey Ebeling 2001c
NEP ROSAT North Ecliptic Pole Survey Henry 2001, Mullis 2001b
RASS1BS RASS1 Bright Sample DeGrandi 1999b
RDCS ROSAT Distant Cluster Survey Rosati 1995
REFLEX ROSAT -ESO Flux Limited X-ray Galaxy Cluster Survey Boehringer2001
RBS ROSAT Bright Survey Schwope2000
SSHARC Southern Serendipitous High-Redshift Burke2003
Archival ROSAT Cluster Survey
WARPS Wide Angle ROSAT Pointed Survey Scharf1997,Perlman2002
Tab. 4.1 – Principaux releve´s d’amas de galaxies se´lectionne´s en X.
diffe´rents catalogues les rendent comple´mentaires et offrent la possibilite´ d’e´tudier
diffe´rents proble`mes cosmologiques.
Pour contraindre le mode`le cosmologique par la comparaison statistique des ca-
talogues d’amas se´lectionne´s en flux avec les pre´dictions des mode`les, il est ne´cessaire
de connaˆıtre pre´cise´ment la couverture angulaire en fonction du flux et du red-
shift (et parfois de l’extension de l’amas) : il s’agit de la fonction de se´lection de
l’e´chantillon. Ceci permet de calculer le volume effectif de de´tection des amas. A
partir de ce volume et avec la fonction de masse (chapitre 1.2.6), on peut mode´liser
le nombre d’amas en fonction du redshift et de la cosmologie sous-jacente pour un
e´chantillon donne´.
Nous avons vu pre´ce´demment que la diffe´rence entre les mode`les cosmolo-
giques est perceptible dans l’e´volution que l’on mesure dans l’abondance des amas
a` diffe´rentes e´poques de l’Univers, ou, autrement dit dans la rapidite´ de formation
des amas. Pour appliquer ce test il est donc fondamental d’observer des e´chantillons
d’amas les plus lointains possibles mais e´galement de bien connaˆıtre la population
locale (cf. chapitre 2 section 2.4).
4.2 Echantillons utilise´s dans la suite de l’e´tude
Graˆce aux observations de tout le ciel par le satellite ROSAT, on peut rechercher
des amas de galaxies e´metteurs en X dans les donne´es archive´es. Plusieurs e´quipes
ont de´veloppe´ des algorithmes de de´tection de surdensite´s d’e´mission X sur ce type
de donne´es. De nombreux catalogues d’amas ont ainsi vu le jour au cours des anne´es
1990, ouvrant le champ des investigations statistiques de la distribution des amas
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Acronyme fxlim Couverture nombre d’amas total redshift
erg/s/cm2 angulaire deg2 (et avec z > 0.3) max
160SD 1.2× 10−13[0.5-2.] 158 201 (73) 0.7
BSHARC 1.4× 10−13[0.5-2.] 178.6 94 (12) 0.83
EMSS 5× 10−14 [0.3-3.5] 734.7 103 (25) 0.83
MACS 1× 10−12 [0.1-2.4] 22735 887 (119) 0.7
NEP 7.8× 10−14[0.5-2.] 9 × 9 64 (19) 0.81
RDCS-3 3.× 10−14[0.5-2.] 47 103 (51) 0.85
SSHARC 1× 10−14[0.5-2.] 17.7 32 (16) 0.7
WARPS 7.8× 10−14[0.5-2.] 73 ∼ 150(2) 0.833
Tab. 4.2 – Caracte´ristiques principales des releve´s d’amas de galaxies a` grand redshift
se´lectionne´s en X, e´tudie´s plus en de´tails dans la suite. Le flux pre´sente´ ici est le minimum
accessible aux releve´s, la bande d’observation est e´galement fournie (en keV).
en fonction du redshift. Ces catalogues sont en effet statistiquement inte´ressants
puisqu’ils regroupent en tout plus de 300 amas a` grand de´calage spectral (z >
0.3). Dans cette the`se j’ai applique´ la comparaison des pre´dictions des mode`les
aux e´chantillons EMSS, RDCS, SHARC, 160deg2, MACS, NEP et WARPS, que je
de´taille dans la suite.
4.2.1 EMSS : le “Extended Medium Sensitivity Survey”
L’e´chantillon “EMSS” de l’Observatoire Einstein (Gioia et al. 1990 [87]) est
issue d’une grande e´tude des donne´es archive´es destine´e a` obtenir un catalogue
des amas X les plus lumineux et les plus lointains observe´s avec cet instrument.
C’est un e´chantillon d’amas flux limite´ qui contient 835 sources de´tecte´es au ha-
sard. La sensibilite´ limite de ce releve´ dans la bande [0.3-3.5 keV] varie de 5×10−14 a`
3× 10−12erg.s−1.cm−2. Parmi ces sources, 104 sont identifie´es comme e´tant des amas
de galaxies. Plusieurs facteurs de corrections sont a` prendre en compte lorsque l’on
souhaite se´lectionner des sources a` partir de leurs proprie´te´s X : l’absorption par
notre galaxie, la de´pendance de l’angle solide couvert en fonction du flux limite,
la perte de flux due a` la taille fixe´e de la cellule de de´tection (2.4′ × 2.4′) et la
de´pendance de ces effets avec le redshift. Le flux de chaque source a e´te´ converti
a` partir des taux de comptage, a` l’aide d’un code de “Raymond-Smith” et en cor-
rigeant de l’absorption galactique par l’utilisation des coefficients d’absorption de
l’hydroge`ne neutre NH de Stark et al. 1984 [209]. La plus importante de ces cor-
rections est la prise en compte de la cellule de de´tection (particulie`rement a` bas
redshift car les sources sont souvent plus e´tendues que la cellule). Celle-ci de´pend
fortement du redshift et doit eˆtre prise en compte dans tous les calculs qui utilisent
ces flux; c’est e´videmment le cas pour les mode´lisations que j’ai effectue´es. La fonc-
tion de se´lection de cet e´chantillon a e´te´ e´tudie´e en de´tail par diffe´rents auteurs
(Gioia 1990b [88], Henry et al. 1992 [95]). Au final, 20 amas “Abell” et 11 amas
“Zwicky” ont e´te´ “rede´couverts” dans EMSS ainsi qu’une trentaine de nouveaux
amas a` grand redshift (z > 0.25, zmax=0.83). De nombreux travaux d’inte´reˆt cos-
mologique sont fonde´s sur l’e´tude de cet e´chantillon qui fut le premier disponible
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“sur le marche´”. Depuis, de nombreux e´chantillons ont e´te´ cre´e´s, principalement
a` partir de donne´es ROSAT. C’est le cas de tous les autres e´chantillons e´tudie´s.
De nouveaux catalogues a` partir de donne´es XMM et Chandra sont en cours de
re´alisation [224].
4.2.2 RDCS : le “ROSAT Deep Cluster Survey”
Le “RDCS” (Rosati et al., 1995 [192]) est construit a` partir d’observations
pointe´es (archive´es) du satellite ROSAT-PSPC. Un algorithme fonde´ sur une ana-
lyse en ondelettes est utilise´ pour de´tecter les sources X diffuses. Les candidats
amas sont se´lectionne´s comme e´tant e´tendus (plus e´tendus que la PSF a` 99 % de
confiance) et avec un flux supe´rieur a` 1.0× 10−14erg.s−1.cm−2 dans la bande [0.5-2.0
keV]. Cette se´lection conduit a` un e´chantillon de 160 candidats re´partis sur les 48
degre´s carre´s du releve´. La comple´tude de l’e´chantillon est de´termine´e par le seuil
de flux au-dela` duquel on distingue une source e´tendue d’une source ponctuelle.






Fig. 4.1 – Histogramme en redshift des amas du RDCS. Deux sous-e´chantillons sont repre´sente´s,
seul le RDCS-3 (en trait plein vert), conside´re´ comme complet par ses auteurs, est utilise´ dans
la suite.
la fonction de se´lection ! Cependant ses auteurs conside`rent que cet e´chantillon est
complet [32] [33]. Pour utiliser ce catalogue dans une analyse cosmologique, nous
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Fig. 4.2 – Fonction de se´lection de l’e´chantillon B−SHARC (a` gauche) comprenant une e´tude
d’incertitudes (pointille´s) [1] et S − SHARC (a` droite) [37].
choisirons un sous-e´chantillon, RDCS-3, de´fini par un flux limite le´ge`rement plus
e´leve´ : fx = 3.× 10−14 erg.s−1.cm−2 et un angle solide couvert de 47 degre´s carre´s. Il
contient 103 amas spectroscopiquement confirme´s dont 51 a` z > 0.3 avec un redshift
maximum z = 0.85. L’histogramme de cet e´chantillon est repre´sente´ sur la figure 4.1.
4.2.3 SHARC : le “Serendipitous High-Redshift Archival ROSAT Cluster
Survey”
Le “SHARC” est se´pare´ en deux parties, le Bright-SHARC (Romer et al. 2000a
[189]) et le South-SHARC (Burke et al., 1997 [37]). Le B-SHARC est construit a`
partir de 460 observations profondes (expositions de plus de 10 ksecs) de ROSAT
dans les hautes latitudes galactiques (|bII| > 20o) ; il couvre une surface angulaire de
178.6 degre´s carre´s avec un flux limite : fx = 1.4× 10−13 erg.s−1.cm−2 dans la bande
[0.5-2.0 keV]. Ce flux correspond a` la se´lection en taux de comptage applique´ pour
de´tecter les amas les plus brillants.
Parmi les 374 sources e´tendues de´tecte´es, 94 ont un flux au-dessus de cette
limite. Parmi ces amas, 12 sont a` un redshift plus grand que 0.3 avec un red-
shift me´dian de 0.42. La plupart de ces amas (91 sur 94 en 1999) ont e´te´ iden-
tifie´s et confirme´s en optique. La fonction de se´lection de cet e´chantillon a e´te´
de´termine´e a` partir de simulations de Monte Carlo (de´taille´es dans [1]) : des amas
fictifs sont ajoute´s aux donne´es ROSAT-PSPC pour e´tudier l’efficacite´ de l’algo-
rithme de de´tection. La fonction de se´lection obtenue est repre´sente´e sur la figure
4.2.
Le catalogue S-SHARC [38] couvre une surface angulaire de 17.7 degre´s carre´s
pour un flux limite de 1.10−14 erg.s−1.cm−2 et contient 32 amas dont 16 ont un
redshift supe´rieur a` 0.3. Malheureusement la fonction de se´lection est relativement
complexe et difficilement applicable aux mode´lisations.
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4.2.4 160deg2 : le “160 degre´s carre´s”
Ce catalogue fut construit en 1998 par A. Vikhlinin et al. [225] a` partir de
647 observations pointe´es de ROSAT PSPC et en y appliquant un algorithme de
de´tection “au hasard” de sources e´tendues. Le releve´ couvre une surface angulaire
de 158 degre´s carre´s avec un flux limite de 1.3 × 10−13erg.s−1.cm−2 dans la bande
[0.5-2.0 keV] et comporte 201 amas de galaxies de redshift me´dian z=0.25 et de
redshift maximum z=1.26. Parmi ces amas, 22 sont situe´s a` un redshift plus grand
que 0.5, ce qui fait du 160deg2 l’un des plus grand e´chantillons d’amas a` grand
redshift. Ces amas ont be´ne´ficie´ de larges programmes de suivi optique et ont une
mesure spectroscopique de redshift (dont 110 mesure´s au Keck par Mullis et al.
2003 [144]). L’e´chantillon est donc comple`tement et pre´cise´ment identifie´ et peut
eˆtre utilise´ pour des applications cosmologiques. A. Vikhlinin a publie´ en 2002 une
analyse cosmologique a` partir de l’e´volution de la fonction de masse de gaz dans
cet e´chantillon [228] et une e´tude des relations d’e´chelle a` partir d’observations
Chandra d’amas du 160deg2 [227].
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Fig. 4.3 – Fonction de se´lection de l’e´chantillon 160deg2 et flux des 73 amas de l’e´chantillon
160deg2 en fonction du redshift Mullis et al. 2003b et 2004 [145][146], les lignes nume´rote´es
corespondent a` des isocontours de luminosite´ X (en unite´ 1044erg.s−1) et les lignes horizontales
pointille´es montrent les flux des “fausses sources” initialement de´tecte´es dans le 160deg2.
La figure 4.3 montre la fonction de se´lection de l’e´chantillon 160deg2 : la couver-
ture angulaire couverte par le releve´ en fonction du flux limite de de´tection ainsi
que la re´partition des amas observe´s en fonction de leur flux et de leur redshift.
4.2.5 MACS : le “MAssive Cluster Survey”
MACS (Ebeling et al. 2001 [65]) est l’un des plus re´cents releve´s issus des
donne´es ROSAT. Son objectif est de de´tecter, sur le releve´ X de tout le ciel par
ROSAT (“RASS”), les amas les plus lumineux de l’Univers, au-dela` de z=0.3. Etu-
dier les amas les plus massifs de l’Univers a un inte´reˆt cosmologique certain puisque
la fonction de masse des amas a un comportement exponentiel : la queue de la distri-
bution du coˆte´ des objets les plus massifs est la plus sensible aux effets d’e´volution
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et donc lie´e a` la cosmologie. Il s’agit d’un e´chantillon complet d’amas tre`s lumineux
en X dont le principal objectif est d’accroˆıtre significativement le nombre d’amas
de redshift z > 0.3 pour disposer d’un e´chantillon statistiquement exploitable. Pour
de´tecter ces amas un algorithme de de´tection a e´te´ de´veloppe´ avec principalement
une se´lection en flux (fx > 1×10−12 erg.s−1.cm−2) et en “rapport de durete´” (“hard-
ness ratio”) 1 a` partir du catalogue RASS-BCS (“Bright Source Catalogue”) [64]. A
partir d’une liste totale de plus de 5000 objets re´partis sur les 22 735 degre´s carre´s
et en effectuant des corre´lations avec les catalogues existants, de nombreuses prises
de vues optiques et des confirmations spectroscopiques faites au te´lescope Keck
et au te´lescope de 2.2m de l’Universite´ de Hawaii, une compilation de 101 amas
compris entre z=0.3 et z=0.7 a e´te´ construite dont les deux-tiers sont de nouvelles
de´tections. Les catalogues d’objets diffus a` partir du RASS-BCS souffrent souvent
d’incomple´tude a` bas redshift. En effet l’algorithme de de´tection de´veloppe´ a e´te´ op-
timise´ pour la de´tection des sources quasi-ponctuelles et est relativement insensible
aux objets de faible brillance de surface. Ceci ne pose a priori pas de proble`mes
pour la de´tection d’objets massifs lointains et constitue un bon argument pour
s’inte´resser uniquement aux amas de´tecte´s a` grand redshift (z > 0.3). L’auteur de
cet e´chantillon, H. Ebeling, discute lui-meˆme ces diffe´rents points et conclut que
cet e´chantillon n’est complet que pour z > 0.3. Ceci ne restreint nullement l’e´tude
suivante puisque l’objectif de mon travail est de quantifier le taux d’e´volution de la
population des amas : je ne m’inte´resse donc qu’aux amas lointains. Les amas de ga-
laxies a` z > 0.3 dans le releve´ MACS, ont une extension moyenne de 250 kpc (45”),
de l’ordre de la largeur a` mi-hauteur de la PSF du RASS, et le releve´ peut eˆtre
de´crit par la fonction de se´lection du RASS-BCS (comme pour des sources ponc-
tuelles). La conversion des taux de comptages en flux est faite par l’interme´diaire
d’un spectre “Raymond-Smith” standard ajuste´ avec le logiciel XSPEC. Ensuite la
conversion du flux de´tecte´ en flux total de l’amas est effectue´e en appliquant un
mode`le β au profil de brillance de surface (avec β= 2/3 et rc=250 kpc) convolue´
avec la PSF de l’instrument. Enfin, la fraction de flux a` l’inte´rieur des cellules de
de´tection de diffe´rent diame`tre est calcule´e, aboutissant a` un facteur de correction
de´pendant de la taille de la cellule et du redshift relativement faible (de l’ordre de
20 %). La luminosite´ minimale des amas a` z > 0.3 ainsi de´tecte´s est ∼ 5×1044 erg.s−1.
Cet e´chantillon est fondamental pour les analyses cosmologiques car il est complet
au-dela` de z > 0.3 et il contient les amas les plus massifs de l’Univers, c’est donc a
priori l’e´chantillon dont les amas subissent le plus les effets d’e´volution.
La figure 4.4 montre la fonction de se´lection de l’e´chantillon MACS ainsi que
le facteur de correction du flux limite en fonction du redshift et de la taille de la
cellule de de´tection. Et la figure 4.5 pre´sente l’histogramme de la distribution en
redshift des amas pre´sents dans MACS.
4.2.6 NEP : le “ROSAT North Ecliptic Pole Survey”
Le “NEP” (Mullis et al., 2001) couvre une surface angulaire contigue¨ de 9o × 9o
dans la re´gion la plus profonde du RASS (avec des temps d’exposition de l’ordre de
40 ksec). Le flux limite me´dian atteint par ce releve´ est fx = 7.8× 10−14 erg.s−1.cm−2
dans la bande [0.5-2.0 keV]. Une concentration de 21 groupes et amas a e´te´ de´tecte´e
1. de´fini comme (h-s)/(h+s) ou` h et s sont les taux de comptages respectifs de la bande “hard”[0.5-2.0 keV] et
“soft”[0.11-0.5keV]
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Fig. 4.4 – Fonction de se´lection de l’e´chantillon MACS (a` gauche) et facteurs de correction du
flux en fonction du redshift et de la taille de la cellule de de´tection (rayons de 5 a` 15 arcmin),
Ebeling et al. 2001 [65]. Les deux courbes pour la fonction de se´lection repre´sentent la diffe´rence
obtenue en appliquant un seuil aux taux de comptages, c’est la fonction de se´lection effective,
qui est utilise´e dans les mode´lisations.
















rs total:  887
z > 0.3:  119
Fig. 4.5 – Histogramme de la distribution en redshift de l’e´chantillon MACS (Ebeling, commu-
nication prive´e et [65]), seule la partie a` z > 0.3 est comple`te selon l’auteur.
dans cette re´gion, reporte´e comme la de´tection d’un super-amas [143]. Sur un total
de 445 sources X de´tecte´es, seules deux ne sont pas identifie´es spectroscopiquement
et 64 sont des amas (dont 19 a` z > 0.3), tous identifie´s. Ainsi, l’e´chantillon NEP est
e´galement inte´ressant pour une analyse cosmologique.
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4.2.7 WARPS : le “Wide Angle ROSAT Pointed Survey”
Le “WARPS” (Scharf et al. 1997 [200]) est un releve´ “au hasard” sur des ob-
servations relativement profondes d’amas de galaxies. Le sous-e´chantillon auquel
je compare les pre´dictions des mode`les est le WARPS-I : constitue´ a` partir de 86
observations pointe´es de ROSAT-PSPC couvrant une surface de 14.1 degre´s carre´s
avec un flux limite fx = 6.5 × 10−14 erg.s−1.cm−2 dans la bande [0.5-2.0 keV]. Les
amas sont se´lectionne´s via l’algorithme “Voronoi Tesellation Percolation” (VTP;
Ebeling 1993, Ebeling & Wiedenmann 1993). Cet e´chantillon comporte 34 amas
dont le redshift est compris entre z = 0.06 et z = 0.75 dans lequel 9 amas ont un
redshift au-dela` de 0.3.
La figure 4.6 illustre les diffe´rents e´chantillons en fonction de leur couverture
angulaire et de leur flux limite. Cette figure permet une comparaison imme´diate
des principales caracte´ristiques des diffe´rents catalogues. La figure 4.7 pre´sente une
comparaison des fonctions de se´lection et des volumes correspondants de quatre
catalogues : 160deg2, EMSS, NEP, et RDCS.
Fig. 4.6 – Caracte´ristiques compare´es des diffe´rents e´chantillons a` grand redshift et en particulier
le 160deg2, EMSS, NEP, WARPS, RDCS, SHARC et MACS, utilise´s dans la suite de cette e´tude;
figure tire´e de la revue de Rosati (2002) [193].
4.3 Fonction de luminosite´ a` grand de´calage spectral
La premie`re e´tude ge´ne´ralement mene´e sur les e´chantillons d’amas “flux limite´”
est la de´termination de la fonction de luminosite´. Une question longuement de´battue
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Fig. 4.7 – Fonction de se´lection des e´chantillons 160deg2, EMSS, NEP, et RDCS compare´es;
tire´e de la revue de Rosati (2002) [193].
porte sur l’e´volution e´ventuelle de cette relation avec le redshift. La fonction de lu-
minosite´ locale est a` pre´sent bien de´termine´e (cf. chapitre 2 section 2.4.1) mais
l’e´volution est encore de´battue jusqu’a` tre`s re´cemment [146]. De`s 1992, P. Henry
publie un sous-e´chantillon du catalogue EMSS et construit trois fonctions de lumi-
nosite´ a` des e´poques diffe´rentes : z ∼ 0.17, z ∼ 0.24 et z ∼ 0.33 [95]; il en conclut que la
fonction de luminosite´ e´volue pour les amas les plus lumineux (L ≥ 1044 erg.s−1), en
accord avec le re´sultat pre´ce´dent de Gioia et al., 1990 [87] ; il de´duit de ces observa-
tions que nous sommes en train d’observer le processus de formation hie´rarchique
des structures dans lequel les plus grandes structures se forment en dernier alors
que les plus petites sont de´ja` forme´es. L’e´volution montre que cette formation a
lieu actuellement et dans un passe´ proche. Avec sa mesure du parame`tre de biais,
b ∼ 1.64 (soit σ8 ∼ 0.6) et de l’indice spectral, n = −1.9 du spectre de puissance (pour
ΩM = 1), l’auteur identifie un proble`me entre l’analyse des amas et le spectre CDM
standard (pour lequel n ∼ −1) [95] : le spectre CDM ne semble pas fournir assez de
puissance a` l’e´chelle des amas, ce qui est “corrige´” par la valeur obtenue de l’indice
spectral. L’e´volution de la fonction de luminosite´ semble confirme´e par l’e´tude de
la plupart des e´chantillons : NEP (Gioia et al., 2001), 160deg2 (Mullis et al., 2004
[146]) et MACS (Ebeling et al., en pre´paration) et meˆme le RDCS (Rosati et al.,
2002 [193]). Seules les e´tudes des e´chantillons S-SHARC (Burke et al. 1997 [38]) et
WARPS (Jones et al., 2000 [111]) concluent que les donne´es lointaines sont bien re-
produites par la fonction de luminosite´ locale. Cependant, l’e´chantillon S-SHARC,
qui ne couvre que 17.7 deg2, n’est pas le plus approprie´ pour mesurer l’e´volution des
amas les plus massifs puisque ceux-ci ne´cessitent de grands volumes de de´tection.
Lewis et al. (2002 [125]) ont re´-analyse´ l’e´chantillon EMSS et concluent que le
catalogue original n’est complet qu’a` 72-82% et que l’application des corrections
ne´cessaires fait disparaˆıtre la mesure d’e´volution. Lewis interpre`te cela comme un
proble`me des algorithmes de de´tection pour les objets de faible brillance de surface.
L’e´tude de Mullis et al. (2004) porte sur tous les amas de l’e´chantillon 160deg2 jus-
qu’a` z∼0.8 et corrobore les conclusions de Henry (1992). Les pre´dictions, dans un
sce´nario avec une XLF sans e´volution, donnent 16 amas dans la tranche 0.6< z <0.8
(pour ΩM=1.) alors que le 160deg
2 n’en contient que 2. La figure 4.8 (issue de Mullis
et al. 2004) illustre bien ce de´ficit d’amas a` grande luminosite´ et a` grand redshift
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(coin en haut a` droite de la figure 4.8(gauche)). La figure 4.8 (droite) pre´sente une




















































160SD (0.3 < z < 0.6)















RDCS     (0.25 < z < 0.50)
RDCS     (0.50 < z < 0.85)
EMSS     (0.30 < z < 0.60)
NEP        (0.30 < z < 0.80)
WARPS  (0.30 < z < 0.50)
WARPS  (0.50 < z < 0.95)
SSHARC (0.30 < z < 0.70)
BSHARC (0.30 < z < 0.70)
MACS     (0.50 < z < 0.60)
Fig. 4.8 – A gauche : distribution en luminosite´ X et en redshift des amas du 160deg2, EMSS et
BCS. Les courbes pointille´es repre´sentent les flux limites 2.7 × 10−12, 1.5 × 10−13 et 3 × 10−14
erg.s−1.cm−2 dans la bande [0.5–2.0 keV]. A droite : fonction de luminosite´ calcule´e a` partir des
diffe´rents e´chantillons disponibles [146].
compilation des mesures de la fonction de luminosite´ a` grand redshift.
Concernant l’e´tude de l’e´chantillon MACS, en cours, elle devrait permettre de lever
de´finitivement la discussion puisque ce releve´ est spe´cialement conc¸u pour de´tecter
les amas les plus lumineux de l’Univers (Lx > 10
45 erg.s−1) et donc les plus massifs.
Cette population, la plus sensible a` l’e´volution, devrait permettre de la mesurer sans
ambigu¨ıte´. Les re´sultats pre´liminaires pre´sente´s lors de la confe´rence de “Mykonos”
en juin 2003 montre une e´volution d’un facteur dix ! Ainsi la plupart des e´chantillons
“flux limite´” semblent exhiber une e´volution de la fonction de luminosite´ a` grand
redshift, mais cette e´volution semble limite´e aux amas les plus lumineux.
L’e´tude de la fonction de luminosite´ a` grand redshift montre une grande dis-
persion qui complique l’analyse cosmologique; c’est une des principales raisons qui
motivent l’utilisation de la fonction de tempe´rature, moins disperse´e, pour les ap-
plications cosmologiques.
4.4 Fonction de tempe´rature observe´e a` grand de´calage spectral
Plusieurs TDF a` grand redshift ont e´te´ publie´es mais cela reste tre`s marginal
et toutes sont issues du meˆme catalogue : EMSS. La premie`re a e´te´ publie´e par P.
Henry en 1997 [96]. Elle comporte une dizaine d’amas a` un redshift moyen de 0.33
(cf. table 4.3); depuis P. Henry met a` jour cette TDF au fur et a` mesure que les
nouvelles donne´es arrivent et en incluant de nouvelles analyses ([97] [98]).
Pour de´terminer la fonction de tempe´rature a` partir des donne´es publie´es a`
grand de´calage spectral on applique la me´thode statistique de´veloppe´e au chapitre
2, section 2.4.2. Cependant, la de´termination de la fonction de tempe´rature a` grand
redshift dans diffe´rents mode`les requiert une correction pour tenir compte de la
de´pendance du volume par rapport aux parame`tres cosmologiques.
A titre d’exemple, la figure 4.9 montre la TDF obtenue a` partir des donne´es des
amas de EMSS [97], contenant une dizaine d’amas de redshift moyen < z >= 0.33 et
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Nom z fX(EMSS) fX(ASCA) TX(ASCA)keV autre TX(instrument, ref)
MS2137.3 0.313 19.3±2.6 17.7 ±0.4 4.7−0.3+0.2 5.53+0.52−0.41 (Chandra 1)
MS1358.4 0.329 12.2±2.1 10.0 ±0.2 6.6−0.3+0.2 7.16+0.14−0.14 (Chandra 2)
MS0353.6 0.320 6.3 ±1.3 7.6 ±0.3 6.2−0.3+0.2 6.46+.98−0.8 (ASCA 4)
MS1008.1 0.306 5.9 ±0.8 7.2 ±0.2 7.9−0.3+0.2 7.2+1.0−0.8 (Chandra 3)
MS1224.7 0.326 5.3 ±1.1 3.9 ±0.2 4.3−0.3+0.2 4.09+.65−0.52(ASCA 4)
MS1512.4 0.372 4.5 ±1.0 4.4 ±0.3 3.8−0.3+0.2
MS1426.4 0.320 4.4 ±0.6 4.7 ±0.2 5.5−0.3+0.2
MS1241.5 0.312 4.2 ±1.1 3.6 ±0.2 6.2−0.3+0.2
MS1147.3 0.303 3.0 ±0.7 4.7 ±0.2 5.5−0.3+0.2
MS0811.6 0.312 2.6 ±0.5 2.9 ±0.2 4.6−0.3+0.2
Tab. 4.3 – Echantillon d’amas lointains avec mesure de tempe´rature (adapte´ de Henry 1997
[96]). A titre de comparaison, les flux ASCA et EMSS sont fournis, en unite´ 10−14 erg.s−1.cm−2,
ainsi que la tempe´rature ASCA et la tempe´rature convertie a` partir du flux (EMSS), TXconv.
Lorsque celles-ci existent, les autres mesures de tempe´rature de ces amas sont fournies.1 Allen
et al. [3]; 2 Arabadjis et al. 2002 [6]; 3 Ettori et Lombardi 2003 [73]; 4 Novicki et al. 2002 [150];
une estimation de la fonction a` < z >= 0.5. Les versions mises a` jour de la fonction
de tempe´rature de P. Henry ne changent pas significativement le re´sultat obtenu
avec les donne´es de 1997.
Malgre´ le peu d’amas qu’elles contiennent et leur limite en distance ( z ∼ 0.3−0.5)
ces fonctions de tempe´rature ont permis d’appliquer le premier test cosmologique
pre´sente´ dans cette the`se.
L’analyse statistique compare´e des pre´dictions des mode`les et de la fonction de
tempe´rature observe´e a` diffe´rentes e´poques, qui constitue une part importante de
mon travail de the`se, est pre´sente´e dans le chapitre suivant ainsi que la contrainte
des parame`tres cosmologiques qui en de´coule et une comparaison aux travaux simi-
laires. Puis je pre´sente les contraintes apporte´es par l’ajustement des mode`les aux
distributions en redshift des amas des diffe´rents catalogues disponibles et pre´sente´s
dans ce chapitre.
Fig. 4.9 – Estimation de la fonction de tempe´rature X avec le meilleur ajustement d’un mode`le
plat. Les losanges repre´sentent les donne´es locales (z=0.05 en rouge, z=0.33 en vert et z=0.5
en jaune). Les lignes continues repre´sentent les pre´dictions du mode`le qui s’ajuste le mieux aux
donne´es, avec pour parame`tres : ΩM = 1., sigma8 = 0.55 et Γ = 0.12.




Il existe actuellement un fort consensus en faveur du mode`le Λ-CDM (ou X-
CDM) dans lequel 70% de la densite´ d’e´nergie de l’Univers serait occupe´ par
l’“e´nergie sombre”, qui peut se pre´senter sous la forme de la constante cosmolo-
gique d’Einstein Λ ou de la quintessence X caracte´rise´e par son e´quation d’e´tat wX
(ρ = wXP ). En effet ce mode`le permet de reproduire de manie`re satisfaisante la plu-
part des observations cosmologiques : l’amplitude des fluctuations du FDC (Cl), la
valeur de la constante de Hubble mesure´e par le “HST-key program”, l’acce´le´ration
apparente de l’expansion universelle de´tecte´e a` partir des mesures de distances de
supernovae de type Ia et le spectre de puissance des fluctuations de densite´ a` partir
des grands releve´s de galaxies. Ce mode`le ne´cessite cependant la re´introduction
de la constante cosmologique. Si certains re´sultats cosmologiques re´cents sont tre`s
robustes et bien e´tablis, comme par exemple la quasi-platitude de l’Univers ou la
nature essentiellement non-baryonique de la matie`re noire, il faut encore certai-
nement rester prudent sur la ne´cessite´ de conside´rer une constante cosmologique
non-nulle. En effet, le consensus actuel s’appuie sur la combinaison des re´sultats ob-
tenus a` partir du FDC et de ceux de´duits des mesures de distances des supernovae.
Or ces dernie`res observations, relativement re´centes, reposent entie`rement sur l’hy-
pothe`se de “chandelles standard”. Toutes ces expe´riences ne cessent d’ame´liorer
leur pre´cision de mesure et la taille des jeux de donne´es ne cesse de s’accroˆıtre.
Ainsi, en terme statistique, nous sommes bien entre´s dans “l’e`re de la cosmologie de
pre´cision” et, dans ce contexte, le test propose´ sur l’e´volution des amas de galaxies
aboutit a` une pre´cision comparable aux autres expe´riences. La pre´cision atteinte
est de l’ordre de 10 a` 20% ; les donne´es de WMAP fournissent, sur le parame`tre
ΩM , une pre´cision relative de ∼23% et de ∼15% lorsqu’elle sont combine´es avec les
donne´es des releve´s de grandes structures, la me´thode fonde´e sur l’observation des
supernovae lointaines donne une pre´cision de ∼17%.
Le test cosmologique pre´sente´ dans cette the`se est comple´mentaire et inde´pendant
des autres ; il pre´sente de plus l’avantage d’eˆtre un test global qui ne ne´cessite aucune
extrapolation. La distribution des amas locaux permet, en principe, de de´terminer
l’amplitude des fluctuations de densite´ a` l’e´chelle des amas mais en pratique cette
e´tude ne contraint que le couple (ΩM , σ8), ce point est aborde´ a` la section 5.2.1.
L’e´volution du nombre d’amas en fonction de l’e´poque est un puissant test cosmo-
logique puisqu’elle est tre`s de´pendante du mode`le cosmologique, en particulier de
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Fig. 5.1 – Evolution de la fonction de tempe´rature (gauche) et de la fonction de luminosite´
(droite) entre les redshifts z=0 et z=1 pour deux mode`les cosmologiques : Einstein-De Sitter
(trait plein) et “concordance” (pointille´s)
la densite´ de matie`re (ΩM) [151]. Son e´tude permet donc de lever la de´ge´ne´rescence
lie´e aux donne´es locales. Les mode´lisations que j’ai effectue´es montrent que plus
la densite´ de matie`re est e´leve´e, plus l’e´volution de la population des amas est
marque´e. Cette e´volution peut eˆtre quantifie´e par l’e´tude de la fonction de masse
des amas de galaxies lointains. La comparaison des pre´dictions des mode`les avec les
e´chantillons d’amas lointains permet donc d’apporter des contraintes sur ΩM .
En pratique, on e´tudie cette e´volution soit en comparant la fonction de tempe´rature
(ou de luminosite´) locale avec la fonction de tempe´rature des amas lointains soit en
e´tudiant directement la distribution en redshift d’e´chantillons d’amas “flux limite´”
(cf. chapitre 4, section 4.1).
Le formalisme que je pre´sente dans ce chapitre permet de calculer indiffe´remment
le nombre d’amas pre´dit au-dela` du seuil de de´tection en flux d’un instrument en
fonction du redshift (N(z)) ou le nombre d’amas pre´dit dans une tranche de red-
shift, dont la tempe´rature est supe´rieure a` un certain seuil : il s’agit pre´cise´ment de
la fonction de tempe´rature N(> T,z). Dans tous les cas, les mode`les avec lesquels on
souhaite e´tudier la distribution des amas distants, N(> T,z) ou N(z), doivent repro-
duire les distributions locales. La suite de ce chapitre pre´sente la me´thode utilise´e
pour pre´dire le nombre d’amas par tranche de redshift et, lorsque les observations
le permettent, par tranche de tempe´rature (ou de luminosite´). Ceci me permet
dans un premier temps de normaliser les mode`les aux donne´es locales puis de com-
parer les pre´dictions aux donne´es d’observations : de la fonction de tempe´rature
et de la distribution en redshift des e´chantillons disponibles, afin d’en de´duire des
contraintes sur les parame`tres cosmologiques.
5.1 Evolution de la fonction de masse : test cosmologique
Conside´rons que la distribution spatiale des fluctuations de densite´ qui e´voluent
sous l’effet de la gravite´ pour former des structures est de´termine´e par un spectre
de puissance de la forme P (k) = Akn. Dans la suite, les fluctuations sont suppose´es
suivre une distribution statistique gaussienne. L’e´tude avec une distribution “non-
gaussienne” a e´te´ mene´e Oukbir et al. 1997 [154] et Robinson et al. 2000 [188] mais
son effet est ne´gligeable devant les autres de´pendances. Dans ce contexte, et en
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Fig. 5.2 – Diffe´rence d’e´volution en redshift de l’abondance des amas de´tecte´s au-dela` d’un seuil
de flux, relativement a` l’abondance locale, pour les deux cosmologies : Einstein-De Sitter (courbes
du bas) et Λ-CDM (courbes du haut). Les zones pleines repre´sentent l’incertitude typique a` 1σ
sur le parame`tre σ8, pour des amas de 4keV (fonce´) et de 6 keV (clair).
appliquant un lissage avec une fonction “feneˆtre” d’e´chelle Rs, la masse obtenue a`
cette e´chelle et la variance du champ de fluctuations initial s’e´crivent :






Dans le cadre de la the´orie line´aire de l’e´volution des fluctuations, le contraste de





Le taux de croissance des ces perturbations (Dg) est principalement de´termine´ par
la valeur de la densite´ de matie`re ΩM et, dans le sce´nario hie´rarchique de forma-
tion des structures, la masse caracte´ristique des amas de galaxies est une fonction
de´croissante du redshift. En effet, dans ce sce´nario, les plus petits objets fusionnent
avec le temps pour former des stuctures de plus en plus massives. Cette tendance est
clairement visible dans l’e´volution de la fonction de masse (ou de tempe´rature) entre
deux e´poques diffe´rentes : la figure 5.1 illustre l’e´volution attendue, pour la TDF
(gauche) et la XLF(droite), pour deux mode`les d’Univers (le ΛCDM et le Einstein-
De Sitter Ω = 1) et pour les tranches de redshift z ∼ 0 et z ∼ 1. Le point essentiel du
test que je de´veloppe est que dans un mode`le a` faible densite´ de matie`re, on s’attend
a` observer plus d’amas a` grand redshift que dans un mode`le de densite´ critique.
En effet, le facteur de croissance Dg est “gele´” dans un mode`le a` faible densite´ de
matie`re. Dans le cas des mode`les sans constante cosmologique, l’e´volution actuelle
(z = 0) du facteur de croissance Dg est relie´e au facteur d’e´chelle de l’Univers a par
la relation ajuste´e : ∂lnD/∂lna ∼ Ω0.6M [164] (Dg ∝ a pour ΩM = 1). Les diffe´rentes
expressions du facteur de croissance (en fonction du mode`le cosmologique) sont
fournies en annexe. Aux redshifts moyens (z ∼ 0.5), la croissance des perturbations
est d’autant plus rapide que la densite´ de matie`re est e´leve´e ; on s’attend donc a` ce
que, dans un mode`le a` faible densite´ de matie`re, les structures se forment beaucoup
plus toˆt que dans un Univers de densite´ critique. Cette diffe´rence fondamentale est
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e´galement illustre´e sur la figure 5.2 qui montre l’e´volution du nombre d’amas en
fonction du redshift, relativement a` l’abondance locale.
Lorsque les perturbations atteignent le re´gime non-line´aire, leur description
ne´cessite l’emploi d’un mode`le d’effondrement gravitationnel. L’effondrement sphe´rique
est ge´ne´ralement utilise´ pour sa simplicite´ mais les fonctions de masses plus re´centes
s’appuient sur des mode`les d’effondrement plus complexes qui sont en meilleur ac-
cord avec les re´sultats de simulations nume´riques (comme l’effondrement ellipso¨ıdal
[203]). Graˆce aux mode`les d’effondrement gravitationnel, on peut calculer la valeur
du contraste de densite´ critique actuel δc,0(ΩM ,z) qu’aurait une structure s’effondrant
au redshift z si elle e´tait a` z = 0 dans le regime line´aire (les calculs de δc,0(ΩM ,z)
pour diffe´rents mode`les d’Univers sont e´galement fournis en annexe). L’e´volution
de la fonction de masse, aux e´chelles des grandes structures, est bien reproduite par
un formalisme de type “Press & Schechter” (cf. chapitre 1 section 1.2.6). Dans la
suite, la fonction de masse utilise´e est celle de Sheth & Tormen [202] (cf. chapitre
1 section 1.2.7).
Dans le but de comparer cette fonction de masse aux donne´es et d’en de´duire
l’information cosmologique, la premie`re e´tape est de relier la masse des amas a`
une quantite´ observable comme par exemple la luminosite´ X ou la tempe´rature X
(cf. chapitre 2 section 2.3). L’approche choisie dans ce travail utilise la conversion
masse-tempe´rature obtenue par des arguments physiques relativement simples qui
restent valables meˆme hors de l’e´quilibre viriel strict : 32kT ∝ 12µmpσ2∝ GM/R, ou` µ
est le poids mole´culaire moyen, µ=0.6 pour 76% d’hydroge`ne dans la composition
du gaz primordial, et mp est la masse du proton. Le comportement de cette relation
corrobore les simulations nume´riques et les observations (sauf pour la normalisation






M1/3v (1 + z)
−1 (5.3)
Ou` Mv est la masse comprise dans le rayon viriel et ∆ est le contraste de densite´.
On obtient ainsi la conversion : kT ∝ Ω1/3M (∆/178)1/3M2/3(1 + z). Le choix de cette
me´thode (M − T ), par rapport a` la conversion masse-luminosite´ (M − L) repose
essentiellement sur la difficulte´ de mode´liser l’e´mission X au cœur des amas, la`
ou` des processus physiques complexes peuvent intervenir (“cooling flow”, chocs,
e´jection de matie`re des galaxies...). En effet, la luminosite´ X est proportionnelle a`
la densite´ du gaz au carre´ et donc domine´e par la luminosite´ du cœur de l’amas,
tandis que la tempe´rature du gaz X est plus repre´sentative du potentiel global de
l’amas, TX ∝ GM/R. Dans la suite, je souhaite comparer les distributions d’amas ob-
serve´es (fonction de tempe´rature ou histogrammes en redshift d’e´chantillons “flux
limite´”) aux pre´dictions des diffe´rents mode`les. Pour cela, je dispose d’une fonc-
tion de tempe´rature observe´e localement et a` redshift interme´diaire (cf. chapitre 4
section 4.4) et de la distribution en redshift d’e´chantillons “flux limite´” d’amas X
(cf. chapitre 4 section 4.1). Je pre´sente maintenant la me´thode que j’utilise pour
mode´liser l’abondance des amas en fonction de leurs parame`tres physiques et du
redshift.
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5.2 Mode´lisation de l’abondance des amas : fonction de tempe´ra-
ture
Pour les applications cosmologiques, je cherche a` comparer la fonction de tempe´rature
observe´e a` celle calcule´e a` partir des mode`les de formation des structures. La valeur
de la fonction de tempe´rature observe´e dans un intervalle centre´ sur la tempe´rature
TX,i est N/
∑N
i=1 Vmax,i∆TX,i ou` N est le nombre d’amas dont la tempe´rature est com-
prise dans l’intervalle ∆TX,i et Vmax,i est le volume maximal de de´tection d’un amas
de l’e´chantillon. Ce volume est, dans le cas d’un e´chantillon “flux limite´”, de´termine´
par le flux de l’amas et le flux limite de l’e´chantillon. La mode´lisation de la fonction
de tempe´rature s’obtient a` partir de la fonction de masse et de la relation M − T
par le jeu d’e´quations 5.4. Les ingre´dients ne´cessaires a` cette mode´lisation sont la
fonction de masse, que j’inte´gre a` partir du seuil de de´tection en masse, et la re-
lation masse-tempe´rature qui me permet de relier la masse a` une observable : la
tempe´rature X. Les diffe´rentes e´tapes de la mode´lisation peuvent se re´sumer par le








' ∫+∞Mseuil N(M)dM (5.4)
ou` p(T |M) repre´sente la distribution de probabilite´ pour un amas de masse M d’avoir
la tempe´rature T , lie´e a` la relation M − T ; la combinaison de la relation masse-
tempe´rature avec la fonction de masse fournit la fonction de tempe´rature :






























ou` A = 0.322, ν ′ =
√
aν, a=0.707, Q=0.3, pour reproduire la fonction de masse
de Sheth & Tormen (1999) [202]. La fonction de masse de Press & Schechter se
retrouve avec les parame`tres : A=0.5 et Q=0. Finalement on obtient la fonction de








(1 + z)3/2 (5.7)
ou` ν = δ/σ est de´sormais une fonction de T, la conversion e´tant effectue´e via la
relation M − T ; δ et σ sont respectivement le contraste de densite´ line´aire et l’am-
plitude des fluctuations de densite´. Ce formalisme me permet donc de calculer le
nombre d’amas par unite´ de tempe´rature et par tranche de redshift quelle que
soit la cosmologie sous-jacente. Je peux, en particulier, calculer le nombre d’amas
attendu par tranches de tempe´rature dans l’Univers local. Cette e´tape est fonda-
mentale puisqu’elle permet de normaliser les diffe´rents mode`les envisage´s a` partir
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des donne´es locales, en comparant la fonction de tempe´rature locale pre´dite par
diffe´rents mode`les avec la fonction de tempe´rature observe´e (cf. chapitre 2 section
2.4.2).
5.2.1 Normalisation de l’abondance des amas avec les donne´es locales
L’e´tude de la fonction de tempe´rature locale permet en principe de contraindre
les proprie´te´s des fluctuations de densite´ a` l’e´chelle des amas de galaxies : ceci est
effectue´ en cherchant les parame`tres du mode`le qui ajustent le mieux la relation
observe´e. Les fonctions de distributions locales que j’utilise pour cette premie`re
e´tape sont de´taille´es dans le chapitre 2 (sections 2.4.1 et 2.4.2). Les contraintes sur
les parame`tres cosmologiques sont obtenues a` partir de la fonction de tempe´rature





N(> Ti,z0)−N(> Ti+1,z0)|N{ΩM ,Γ,σ8}(> Ti,z0)−N{ΩM ,Γ,σ8}(> Ti+1,z0)
)
(5.8)
dans laquelle p est la distribution de probabilite´ (estime´e par une me´thode de boots-
trap), N est le nombre d’amas mesure´ et N{ΩM ,Γ,σ8} est l’abondance donne´e par le
mode`le de´crit par sa densite´ de matie`re ΩM , la pente “locale
1” du spectre de puis-
sance, Γ, et son amplitude σ8. z0 correspond ici au redshift moyen de l’e´chantillon lo-
cal (z0 ' 0.05). La me´thode est la suivante : je construis une grille sur les parame`tres
fondamentaux du mode`le (ΩM , Γ et σ8) et je calcule, pour chaque point de la grille,
le nombre d’amas attendus dont la tempe´rature est plus grande qu’une tempe´rature
seuil. Ceci est re´pe´te´ pour tout un jeu de tempe´ratures Ti et, finalement, le nombre
d’amas pre´dits par tranche de tempe´rature est calcule´ ([N(> Ti,z0) −N(> Ti+1,z0)]).
Les mode`les conside´re´s ici sont “plats” c’est-a`-dire : ΩΛ = 1−ΩM et le parame`tre de
forme du spectre de puissance Γ (cf. 1.2.4) est laisse´ libre (c’est-a`-dire que Γ n’est
pas fixe´ a` sa valeur dans le cas CDM standard : Γ=ΩM × h). Les intervalles permis
pour ces trois parame`tres de´finissent la grille sur laquelle je calcule les mode`les, un
exemple typique est pre´sente´ dans la table 5.1, a` titre indicatif ; celle-ci est adapte´e
pour chaque cas particulier de manie`re a` optimiser le temps de calcul. Avec une
telle grille, environ 106 mode`les sont calcule´s, ce qui occupe un processeur actuel
(1.5 GHz) a` 100% durant une journe´e (∼ 6-7 H).
Je calcule ensuite la fonction de vraisemblance ci-dessus et cherche le mode`le
pour lequel cette fonction est maximale. Le re´sultat de cette e´tude est pre´sente´ sur
la figure 5.3 (gauche) sous la forme de la projection de la surface de vraisemblance
sur le plan (ΩM , σ8); il s’agit rigoureusement d’une hypersurface. La forme de ce
contour indique tre`s clairement la de´ge´ne´rescence, de´sormais bien connue [151],
entre ces deux parame`tres. Ce re´sultat est en bon accord avec les autres e´tudes
d’e´chantillons locaux d’amas X [176] mais pre´sente des diffe´rences significatives
avec les re´sultats d’e´tude des distorsions dues aux effets gravitationnels [220] (cf.
table 5.2).
Les figures 5.5 montrent respectivement les pre´dictions des mode`les, Λ − CDM
et Einstein-De Sitter, pour la fonction de tempe´rature locale et pour la fonction
de luminosite´ locale. Ces deux distributions sont a priori relie´es par la relation
luminosite´-tempe´rature (cf. chapitre 2 section 2.4.4) ; il est cependant inte´ressant
de noter que les mode`les normalise´s sur la fonction de tempe´rature reproduisent
1. c’est-a`-dire le parame`tre de forme, Γ, du spectre CDM a` l’e´chelle des amas de galaxies ; celui-ci ne repre´sente
pas forcement le parame`tre Γ global.
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ΩM σ8 Γ
Min. 0.1 0.4 0.01
Max. 2.0 1.5 0.5
pas 2% 0.5% 5%
Tab. 5.1 – Espace des parame`tres explore´s dans l’e´tude statistique. Ces valeurs sont indicatives
et peuvent varier selon les cas e´tudie´s.
Fig. 5.3 – Illustration de la de´ge´ne´rescence locale entre les parame`tres ΩM et σ8 (gauche). A
droite, de´ge´ne´rescence entre les parame`tres ΩM et σc, plus approprie´ pour l’e´tude de mode`les
avec diffe´rentes valeurs de Ωm. Les contours a` 1, 2 et 3 σ sont repre´sente´s.
Fig. 5.4 – Illustration du choix de la nouvelle parame´trisation, σc, dans le cas d’un Univers a`
faible densite´ de matie`re. Pour ces valeurs de ΩM , le parame`tre σ8 n’est pas le plus approprie´,
ceci est illustre´ par les contours de maximum de vraisemblance sur le plan (σ8, n) et (σc, n), n
e´tant la pente du spectre initial des fluctuations.
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Fig. 5.5 – A gauche : fonction de tempe´rature locale, bien reproduite par les mode`le Λ− CDM
(pointille´s) et Einstein-De-Sitter (trait plein). A droite : fonction de luminosite´ locale : mode`les
(Λ − CDM en bleu et Einstein-De-Sitter en violet) compare´s aux donne´es des e´chantillons
REFLEX (symboles) et BCS (pointilles). La relation utilise´e pour convertir les tempe´ratures en
luminosite´ est ici L = 3.(T/4.)3.4.
Fig. 5.6 – Comparaison des fonctions de luminosite´s obtenues par diffe´rentes relations L-T :
en trait plein (rouge) L = 3.(T/4.)3.4; en points-pointille´s (vert) L = 4.(T/4.)3. et en pointille´s
jaune L = 5.(T/4.)2.46.
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de manie`re satisfaisante la fonction de luminosite´, sans ajustement, meˆme avec la
relation L−T directement ajuste´e sur les donne´es locales. A premie`re vue, les deux
mode`les reproduisent de manie`re similaire les observations locales, ce qui est logique
e´tant donne´ la de´ge´ne´rescence exhibe´e ci-dessus. L’e´tude de´taille´e de la population
des amas locaux ne permet donc pas de contraindre la valeur des parame`tres cos-
mologiques mais uniquement de normaliser les parame`tres du spectre de puissance
en fonction des autres parame`tres cosmologiques. Il est donc ne´cessaire d’e´tudier
l’e´volution en redshift de la population des amas, pour lever cette de´ge´ne´rescence.
Cependant, cette premie`re e´tape est fondamentale et tous les mode`les avec lesquels
on souhaite e´tudier l’e´volution des proprie´te´s des amas avec le redshift doivent eˆtre
normalise´s a` cette distribution locale. Cette de´ge´ne´rescence peut eˆtre ajuste´e par
la relation (calcule´e avec la normalisation de la relation M −T de Bryan & Norman
[36], BN98) :
σ8 = (0.55± 0.05) Ω−0.47±0.02M (5.9)
L’e´tude mene´e par A. Blanchard et J. Bartlett en 1998 [24] montre que, lorsque
l’on s’inte´resse aux pre´dictions de comptages dans diffe´rents mode`les d’Univers, le
parame`tre σ8, classiquement utilise´ pour de´crire les fluctuations a` l’e´chelle des amas
dans le mode`le CDM standard (ΩM = 1), n’est pas le plus approprie´. En effet, dans
ce mode`le, une sphe`re de 8 h−1Mpc qui s’effondre aujourd’hui conduit a` un amas
de tempe´rature ∼ 4.5 keV, ce qui repre´sente un amas “moyen”. Par contre, dans un
mode`le a` faible densite´ de matie`re, la meˆme sphe`re conduit a` un amas plus petit.





Avec ce parame`tre, la contrainte locale devient (cf figure 5.3 (droite)) :
σc ∼ 0.55Ω−0.2M (5.11)
La figure 5.4 illustre le fait que ce parame`tre est plus approprie´ dans le cas d’Univers
de faible densite´ de matie`re. Cependant, pour les grandes valeurs de ΩM , σ8 et σc
sont e´quivalents et, la plupart des re´sultats suivants sont exprime´s en terme de
contraintes sur σ8, ceci dans un souci de comparaison avec d’autres travaux.
5.2.2 Evolution de la fonction de tempe´rature et valeur de ΩM
Dans la mesure ou` l’on dispose de´sormais des fonctions de tempe´rature ob-
serve´es des amas locaux et a` grand de´calage spectral, on peut appliquer directement
le test de l’e´volution. La fonction de tempe´rature observe´e a` z ∼ 0.33 que j’utilise
pour mesurer l’e´volution est celle de´crite au chapitre 4 (section 4.4). La me´thode
pre´sente´e ici est adapte´e du travail publie´ par Blanchard et al. en 2000 [25]. L’adap-
tation consiste principalement a` inclure un nouvel e´chantillon local (cf. section 2.4)
et a` inclure les travaux re´cents sur la fonction de masse (cf. section1.2.7), dans le
cadre de mode`les d’Univers plat avec constante cosmologique. Lorsque l’on a es-
time´ la fonction de tempe´rature locale et a` grand de´calage spectral, on cherche a`
comparer ces deux populations pour mesurer une e´ventuelle e´volution. On cherche
ainsi le meilleur mode`le reproduisant conjointement ces deux distributions. Pour
obtenir le mode`le qui reproduit le mieux les donne´es, on cherche les parame`tres






N(> Ti,zi)−N(> Ti+1,zi)|N{Ω0,n,σc}(> Ti,zi)−N{Ω0,n,σc}(> Ti+1,zi)
)
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Auteurs σ8 erreur Γ Me´thode
Van Waerbeke et al. (2002) 0.98 0.06 0.2 WL
Refregier et al. (2002) 0.93 0.17 0.21 WL
Blanchard et al. (2000) 0.75 0.02 – TDF
Henry (2000) 0.77 0.15 – TDF
Oukbir & Arnaud (2001) 0.91 – – TDF
Pierpaoli et al. (2001) 1.02 0.07 0.23 TDF
Seljak (2001) 0.77 0.06 0.20 TDF
Cette e´tude 1. 0.06 0.2 TDF (BN 98)
Cette e´tude 0.73 0.06 TDF (M 98)
Cette e´tude 0.595 0.015 0.15 TDF (AMT fonction de ΩM )
Reiprich & Bo¨hringer (2002) 0.68 0.13 0.17 XLF
Borgani et al. (2001) 0.67 0.06 0.23 XLF
Allen et al. (2002) 0.72 0.02 – XLF
Lahav et al. (2001) 0.73 – 0.83 0.07 0.21 P(k)
Szalay et al. (2001) 0.91 0.06 0.19 P(k)
Bond et al. (2002) ≥ 1 – – SZ P(k)
Komatsu & Seljak (2002) 1.05 0.05 – SZ P(k)
Tab. 5.2 – Compilation de mesures re´centes de σ8 a` partir de diffe´rentes me´thodes : le “weak-
lensing” (WL), la fonction de luminosite´ X (XLF), la fonction de tempe´rature X (TDF), re-
leve´ de galaxies-spectre de puissance (P (k)) et l’effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Les valeurs sont
donne´es pour les parame`tres Ωm ' 0.3 et Γ ' 0.2. (Adapte´ de Pierpaoli et al. 2003 [176]).
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AMT ΩM σ8 Γ Ingre´dients du
(keV) Mode`le cosmologique
4 0.88 ±0.23 0.65±0.05 0.1± 0.05 BN98+PS
4 1.05 ±0.27 0.555±0.025 0.14± 0.07 A: BN98+ST
6.5 0.85 ± 0.24 0.465±0.035 0.11±0.06 A: M98+ST
4 0.3 (fixe´) 1.±0.06 0.2 B: faible ΩM+BN98+ST
6.5 0.3 (fixe´) 0.725±0.06 0.14 B: faible ΩM+M98+ST
Variable 1.3 ± 0.55 0.595 ±0.015 0.15± 0.08 AMT fonction de ΩM+ST
Tab. 5.3 – Re´sultats de l’analyse statistique des fonctions de tempe´rature. Le mode`le A est le
meilleur mode`le obtenu en ajustant simultane´ment la fonction de tempe´rature locale et a` z = 0.33
et le mode`le B est un mode`le de concordance pour lequel σ8 a e´te´ normalise´ aux donne´es locales.
Cette analyse est effectue´e avec les deux normalisations extreˆmes de la relation M − T : a` 4
keV pour la normalisation de Bryan & Norman (BN98) [36] et a` 6.5 keV pour la normalisation
de Markevitch (M98) [133]. La dernie`re ligne correspond au re´sultat obtenu en injectant la
relation M − T dont le coefficient de´pend de la cosmologie. Ces parame`tres sont ceux utilise´s






N(> Tj ,zj)−N(> Tj+1,zj)|N{Ω0,n,σc}(> Tj ,zj)−N{Ω0,n,σc}(> Tj+1,zj)
)
(5.12)
avec Ti = {3.,4.,5.4,6.6,8., + ∞,zi = 0.05} et Tj = {3.6,4.4,5.5,6.7,8., + ∞,zj = 0.33}. La
fonction de distribution des abondances mesure´es est ici estime´e par une me´thode
de “bootstrap” incluant une correction bayesienne pour tenir compte de la disper-
sion dans les mesures de tempe´rature. Les re´sultats de l’e´tude de l’e´volution de la
fonction de tempe´rature par cette me´thode sont pre´sente´s (figure 5.7) sous forme
de projection de la surface de vraisemblance (normalise´e a` 1.) sur les diffe´rents pa-
rame`tres de l’e´tude : ΩM , σ8 et Γ. Les parame`tres σ8 et σc sont indistinguables dans
cet intervalle de valeurs de ΩM .
Les donne´es de la fonction de tempe´rature a` grand redshift favorisent les mode`les
a` grande densite´ de matie`re. Les parame`tres des mode`les pre´fe´re´s, en fonction de
la normalisation de la relation T −M (ATM , cf. chapitre 2 section 2.3.2) utilise´e sont
re´sume´s dans la table 5.3. Les deux jeux de parame`tres obtenus correspondent aux
deux valeurs extreˆmes de la normalisation de la relation T−M (ATM). La normalisa-
tion “basse” ( ∼ 4keV) est obtenue par les simulations nume´riques de Bryan & Nor-
man (BN98 [36]); tandis que les observations de Markevitch (1998 [133], M98) four-
nissent une valeur plus grande (∼ 6.5keV). Ne sachant pas laquelle des diffe´rentes
me´thodes fournit le meilleur re´sultat, j’ai choisi, dans un premier temps, de re´aliser
toutes les mode´lisations avec ces deux valeurs extreˆmes de manie`re a` pouvoir quan-
tifier les incertitudes syste´matiques re´sultantes. J’utilise ensuite dans les mode`les
la relation T −M dont le coefficient varie en fonction de la cosmologie, re´cemment
obtenue par Blanchard & Douspis [28], afin d’e´viter cet effet syste´matique et de
briser la de´ge´ne´rescence ΩM -ATM .
Cette me´thode est a priori la plus directe pour contraindre la densite´ de matie`re
de l’Univers a` partir de l’e´volution des amas mais malheureusement les e´chantillons
disponibles avec mesure de tempe´rature sont encore trop peu nombreux et com-
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Fig. 5.7 – Fonction de vraisemblance projete´e sur le parame`tre ΩM et sur les plans (σ8, Ω) et (Γ,
Ω) obtenue par comparaison de la fonction de tempe´rature locale (z ∼ 0.05) avec la fonction de
tempe´rature a` z ∼ 0.33. Les contours repre´sentent les domaines de confiance a` 66%, 90% et 95%
de confiance. La se´rie du haut est obtenue a` partir de l’e´volution de la fonction de tempe´rature
avec la relation M−T normalise´e a` 4 keV (BN98) et la fonction de masse de Press & Schechter ;
la seconde se´rie est obtenue avec la normalisation a` 4 keV et la fonction de masse de Sheth &
Tormen ; la troisie`me se´rie est obtenue avec la meˆme fonction de masse et la normalisation a`
6.5 keV ; enfin, la dernie`re se´rie est obtenue en injectant dans les mode`les la normalisation qui
de´pend de la cosmologie [28].
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Fig. 5.8 – Projection de la surface de vraisemblance sur le parame`tre ΩM ajuste´ par une gaus-
sienne (trait point-pointille´s). Deux cas sont ici repre´sente´s : Univers “ouvert” (trait plein) et
“plat” en pointille´s, figure issue de Blanchard et al., 2000 [25].
Fig. 5.9 – Evolution de la fonction de tempe´rature des amas X : les losanges repre´sentent les
donne´es (a` z ∼ 0 (en rouge), z ∼ 0.33 (en vert) et z ∼ 0.5 (en jaune) et les mode`les sont
repre´sente´s par les courbes (a` gauche le mode`le Einstein-De Sitter et a` droite le mode`le de
“concordance”). Ces courbes montrent l’e´volution de la fonction de tempe´rature avec le redshift.
Cette e´volution est bien reproduite par un mode`le a` grande densite´ de matie`re, tandis qu’un
mode`le a` faible densite´ de matie`re ne produit pas assez d’e´volution pour reproduire les distribu-
tions a` grand redshift.
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ΩM (erreur a` 68%) re´fe´rence commentaires
0.55 ±0.17 Henry 1997 ΩM ≥ 1 exclu a` 99%
0.36 ± 0.25 (− >0.72) Eke et al. 1998 ΩM = 1 exclu a` 98%
0.75 ±0.5 Viana & Liddle ΩM ≤ 0.4 exclu a` 84%
0.86 ±0.3 Blanchard et al. 2000 ΩM ≤ 0.37 exclu a` 95%
0.85±0.24 Vauclair et al. 2003 (M98) ΩM ≤ 0.44 exclu a` 95%
1.05±0.27 Vauclair et al. 2003 (BN98) ΩM ≤ 0.56 exclu a` 95%
1.3 ± 0.55 Vauclair et al. en prep. (avec AMT fonction de Λ)
Tab. 5.4 – Comparaison des parame`tres obtenus par l’ajustement des donne´es de la fonction de
tempe´rature locale et celle a` z ∼ 0.33 obtenus par diffe´rentes e´quipes et diffe´rentes me´thodes.
Re´sultats obtenus avec l’hypothe`se d’un Univers plat.
portent peu d’amas (∼ 10− 20 a` z < 0.5).
La faiblesse de l’e´chantillon statistique a` grand redshift ajoute´ aux diffe´rentes
approches me´thodologiques a mene´ a` des re´sultats sensiblement diffe´rents selon les
auteurs [70] [222] [97] [25] [221]. Avec sa premie`re fonction de tempe´rature [96],
Henry 1997 obtint la valeur : ΩM ' 0.5. D’autres auteurs ont e´tudie´ cette meˆme
fonction : Eke et al. 1997 ont e´tudie´ en de´tail les diffe´rents effets syste´matiques
et concluent a` une valeur similaire pour ΩM , Viana et Liddle (1999) [222] ainsi
que Blanchard et al.(2000) [25] ont obtenu des valeurs supe´rieures : ΩM = 0.75 et
ΩM = 0.88 respectivement. Une comparaison des valeurs obtenues par ces diffe´rentes
e´quipes est propose´e dans la table 5.4. Les origines de ces diffe´rences ont e´te´ peu a`
peu comprises et sont principalement dues a` la me´thode de se´lection de l’e´chantillon
local, au choix de la relation M − T utilise´e et a` la prise en compte des erreurs de
mesure de tempe´rature pour les amas lointains. Blanchard et al. (2000) ont montre´
que la valeur de la densite´ de matie`re obtenue de´pend des crite`res de se´lection (flux)
de l’e´chantillon local. Une se´lection des flux fx ≥ 4.10−11 erg/s/cm2 me`ne a` ΩM ' 0.65
en accord avec Eke et al. (1998) [70] et Henry (2000) [97] alors qu’une se´lection des
amas “faibles” (2.2×10−11 erg/s/cm2 ≤ fx ≤ 4×10−11 erg/s/cm2) conduit a` une valeur
plus e´leve´e : ΩM = 0.98.
D’autre part, les erreurs sur les mesures de tempe´ratures des amas lointains ont
un impact sur la de´termination des parame`tres cosmologiques a` partir de l’e´tude
de la fonction de tempe´rature. Viana & Liddle (1999) et Blanchard et al. (2000)
ont e´tudie´ cet effet en de´tail et concluent que les erreurs de mesure de tempe´rature
conduisent a` une surestimation du nombre re´el d’amas. La dispersion sur les mesures
de tempe´rature est donc prise en compte dans cette e´tude (voir chapitre 2 section
2.4.2). Nous verrons e´galement (section 5.5.2) que restreindre l’e´tude au cas CDM
strict (Γ = ΩM× h) a une influence non-ne´gligeable sur les contraintes obtenues.
Malgre´ ces diffe´rents effets syste´matiques qui me`nent a` des re´sultats sensiblement
diffe´rents, le test cosmologique fonde´ sur l’e´volution de la fonction de tempe´rature
est puissant et montre que les donne´es de la TDF lointaine semblent privile´gier un
mode`le d’Univers a` grande densite´ de matie`re.
La section suivante pre´sente l’analyse des pre´dictions des mode`les pre´ce´demment
de´termine´s en terme de comptages d’amas en fonction du redshift et leur compa-
raison aux diffe´rents e´chantillons “flux limite´s” disponibles.
CHAPITRE 5. MODE´LISATION ET CONTRAINTES COSMOLOGIQUES 118
Fig. 5.10 – Diffe´rence d’e´volution en redshift de l’abondance des amas de´tecte´s au-dela` d’un seuil
de flux pour les deux cosmologies : Eisntein-De Sitter (jaune clair) et Λ-CDM (rouge sombre).
Les zones pleines repre´sentent l’incertitude typique a` 2σ sur le parame`tre σ8.
5.2.3 Comptages d’amas
Pour e´tudier les effets d’e´volution sur la population des amas de galaxies a`
grand redshift, je pre´sente maintenant l’analyse de la distribution en redshift des
e´chantillons pre´sente´s au chapitre 4. Pour illustrer la diffe´rence d’e´volution pour
diffe´rents jeux de parame`tres cosmologiques, je compare les pre´dictions des deux
mode`les pre´ce´demment obtenus. Cette diffe´rence est illustre´e sur la figure 5.10.
Les calculs de pre´dictions de comptages se font toujours a` partir de la fonction
de masse, qui, cette fois, est inte´gre´e a` partir d’un seuil de masse de´termine´ par
la conversion du flux limite d’observation correspondant a` l’e´chantillon e´tudie´. On
obtient ainsi le nombre total d’amas, de masse supe´rieure a` celle correspondant au
seuil de de´tection, par tranche de redshift (non plus par tranche de redshift et de
tempe´rature comme dans le cas de la TDF). Avec cette e´tude, le nombre d’amas
a` grand redshift disponibles est beaucoup plus grand (∼ 300 au total). Cependant,
puisque je ne dispose pas des tempe´ratures mesure´es, un nouvel ingre´dient est
ne´cessaire : la relation luminosite´-tempe´rature. Celle-ci est utilise´e pour convertir
le flux limite d’observation en seuil de tempe´rature pour les amas de´tecte´s. Ceci
ne pose a priori pas de proble`me puisque je dispose de´sormais de la relation L− T
observe´e localement et a` grand redshift (cf. chapitre 2 section 2.3.2 et chapitre 3
section 3.4.2). Avec ce nouvel ingre´dient, l’e´tude de´taille´e des diffe´rents e´chantillons
disponibles dans la litte´rature est de´sormais possible. Les e´tapes de la mode´lisation
que j’ai effectue´e sont les suivantes :
– Je commence par e´tudier les diffe´rents catalogues disponibles pour en extraire
la fonction de se´lection la plus pre´cise possible. Celle-ci se pre´sente en ge´ne´ral
sous la forme d’une relation entre la couverture angulaire du releve´ et le flux
limite de de´tection. Dans certains cas, cette relation de´pend e´galement du
redshift de la source et de la taille de la cellule de de´tection utilise´e : si une
source e´tendue est trop proche, elle peut se trouver plus grande que la cellule
de de´tection, dans ce cas le flux doit eˆtre corrige´ (cf. chapitre 4). Lorsque
les catalogues sont entie`rement publie´s, j’extrais e´galement les informations
concernant les amas individuels de manie`re a` pouvoir se´lectionner des sous-
e´chantillons par la suite.
– A partir du flux limite fourni dans la bande d’observation de l’instrument, je
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calcule la luminosite´ dans la meˆme bande et la luminosite´ bolome´trique (en
fait inte´gre´e dans la bande [0.1-20 keV]) en appliquant un mode`le spectral de
type “Raymond-Smith” [180]. Les re´sultats obtenus par cette me´thode sont
en accord avec ceux obtenus par d’autres me´thodes, par exemple en utilisant
un mode`le spectral de type MEKAL (cf. chapitre 3 table 3.5).
– Lorsque j’ai obtenu la luminosite´ bolome´trique, j’en de´duis la tempe´rature X
en appliquant la relation luminosite´-tempe´rature et son e´volution mesure´e a`
grand redshift par le projet “XMM-Newton Ω” (Cf 3.4.2).
J’obtiens ainsi un seuil en tempe´rature inde´pendemment du contexte cosmo-
logique.
– Puis je convertis la tempe´rature en masse par la relation masse-tempe´rature
(cf. chapitre 2 section 2.3.2).
– Enfin, la fonction de masse est estime´e par la relation de Sheth & Tormen 1999
[202] (cf. chapitre 1 section 1.2.7). J’obtiens ainsi une conversion du flux limite
d’observation en seuil de masse.
– J’inte`gre ensuite la fonction de masse, a` partir du seuil ainsi de´termine´, pour
obtenir le nombre d’amas attendus dont le flux est supe´rieur au seuil de
de´tection instrumental et dans des volumes de de´tection correspondant aux
regroupements par tranche de de´calage spectral (∆z = 0.1) et a` l’angle solide
du releve´ ; ceci pour faciliter la comparaison aux observations.
Le jeu d’e´quations 5.13 re´sume ces diffe´rentes e´tapes de la mode´lisation.















ou` T (z) est le seuil de tempe´rature correspondant au flux fx limite d’observation,
inde´pendemment du mode`le cosmologique. La figure 5.11 repre´sente les tempe´ratures
seuil en fonction du redshift converties des flux limites des e´chantillons RDCS et
MACS (dans ce cas les 3 flux limites sont repre´sente´s).
Cette mode´lisation est re´alise´e avec des codes en langage FORTRAN et les codes
de calcul de la fonction de vraisemblance et de sa maximisation sont en langage
IDL ainsi que la repre´sentation graphique, pre´sente´es dans la suite. La premie`re
application de ce formalisme, que j’ai e´tudie´e, est le calcul des distributions d’amas
de galaxies pre´dites pour les e´chantillons disponibles a` partir des mode`les obtenus
par l’e´tude des fonctions de tempe´rature (cf. section pre´ce´dente).
Les re´sultats pre´sente´s dans la figure 5.12 montrent les pre´dictions du nombre
d’amas dans les deux cosmologies envisage´es compare´es aux donne´es d’observation
des e´chantillons RDCS, EMSS, SHARC, WARPS, NEP, 160deg2 et MACS. Les
diffe´rentes courbes repre´sente´es sur ces figures montrent les pre´dictions des comp-
tages pour les mode`les A et B avec les deux extreˆmes de la normalisation de M −T .
Les courbes en trait plein sont obtenues avec la normalisation a` ∼ 4 keV (BN98), et
les courbes en pointille´s avec celle a` ∼ 6 keV (M98). Les zones pleines correspondent
aux incertitudes (a` 1 σ)sur la valeur de σ8 (en clair) et sur la mesure de l’e´volution
en redshift de la relation L−T . Les donne´es sont repre´sente´es par les triangles avec
des barres d’erreur a` 95% (intervalle de confiance d’un processus de Poisson) et les
zones hachure´es montrent le domaine de redshift e´tudie´ (0.3< z <1.). Le mode`le “A”
est obtenu par ajustement de la TDF locale et de la TDF a` z ∼ 0.33 tandis que le
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Fig. 5.11 – Seuil de tempe´rature en fonction du redshift pour les flux limites des e´chantillons
RDCS (fx=3 × 10−14erg.s−1.cm−2) et MACS (fx = 1 × 10−12 erg.s−1.cm−2 en trait plein,
fx = 1.4× 10−12 erg.s−1.cm−2 en tiret et fx = 2× 10−12 erg.s−1.cm−2 en point-pointille´s. Cette
figure illustre bien la diffe´rence de population sonde´e par les diffe´rents e´chantillons.
mode`le “B” est le mode`le de “concordance” avec constante cosmologique, ΩM=0.3
et normalise´ aux donne´es locales (σ8=[0.72-1.] en fonction de ATM). Pour le 160deg
2,
deux cas sont montre´s : le cas de gauche repre´sente l’e´chantillon complet et celui de
droite une se´lection des amas de flux supe´rieur a` 2.×10−13erg.s−1.cm−2. La distribu-
tion en redshift de l’e´chantillon complet pre´sente une sorte de cassure a` (z ∼ 0.5−0.6).
J’ai donc e´tudie´ cette distribution plus en de´tails en la de´coupant en intervalles de
flux. Cette structure en “plateau” est due a` la partie faible flux de l’e´chantillon :
la figure 5.13 repre´sente les amas de flux compris entre 1.3 × 10−13erg.s−1.cm−2 et
2.× 10−13erg.s−1.cm−2.
On peut noter que les calculs de comptages d’amas se font sans aucun parame`tre
libre, en injectant dans une mode´lisation “classique” les mode`les d’Univers obtenus
en reproduisant la fonction de tempe´rature locale et celle de´finie par une dizaine
d’amas (seulement!) a` z ∼ 0.33. Les pre´dictions du mode`le a` grande densite´ de
matie`re sont en accord avec tous les jeux de donne´es, ce qui montre tout d’abord
une remarquable cohe´rence entre ces diffe´rents catalogues entre eux et avec la fonc-
tion de tempe´rature. En effet, les mode`les qui reproduisent le mieux la fonction de
tempe´rature locale et celle a` z ∼ 0.33 reproduisent e´galement de manie`re satisfai-
sante les distributions en redshift de tous les e´chantillons. Par contre, le mode`le a`
faible densite´ de matie`re normalise´ aux donne´es locales surestime les comptages ob-
serve´s d’un large facteur (jusqu’a` un facteur dix a` z ∼ 0.5). Les diffe´rents e´chantillons
e´tudie´s montrent donc tous une forte e´volution du nombre d’amas avec le redshift,
ce qui est en faveur d’un Univers avec une grande densite´ de matie`re.
La diffe´rence d’e´volution obtenue pour ces deux mode`les vient de deux ef-
fets principaux : l’e´volution du nombre d’amas attendue en fonction de la cos-
mologie et l’augmentation de l’e´le´ment de volume dans un Univers domine´ par
l’e´nergie sombre. Bien qu’en de´saccord avec le mode`le qui fait le consensus actuel,
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Fig. 5.12 – Nombre d’amas pre´dit en fonction de z, par tranche de redshift, par les mode`les
dans les deux cosmologies conside´re´es (mode`les A et B), compare´ aux donne´es des e´chantillons :
RDCS, EMSS, SHARC, WARPS, NEP, 160deg2 et MACS. Pour le 160deg2, je pre´sente
e´galement un sous-e´chantillon avec un seuil en flux le´ge`rement supe´rieur au seuil initial (cf.
figure 5.13). Les observations sont repre´sente´es par les triangles avec des barres d’erreur a` 95%
(intervalle de confiance d’un processus de Poisson). Les fle`ches sont des limites supe´rieures a`
95%. Les courbes du haut repre´sentent les pre´dictions dans le cadre du mode`le Λ−CDM (mode`le
B) et les courbes du bas dans le mode`le pre´fe´re´ dans notre e´tude (mode`le A). Les lignes continues
correspondent a` la normalisation a` 4.keV et les lignes pointille´es a` 6.5 keV. Les zones remplies
montrent les incertitudes estime´es sur l’e´volution de la relation L − T (vert fonce´) et sur le
parame`tre σ8 (vert clair).
CHAPITRE 5. MODE´LISATION ET CONTRAINTES COSMOLOGIQUES 122
Fig. 5.13 – Distribution du sous-e´chantillon du 160deg2 pour lequel sont se´lectionne´s les amas
de faible flux : 1.3× 10−13erg/s/cm2 < fx < 2.10−13erg.s−1.cm−2. Le plateau observe´ dans la
distribution de l’e´chantillon complet (cf. figure 5.12) provient des amas de faible flux.
ces re´sultats coroborent la plupart des e´tudes similaires pre´ce´dentes, malgre´ des
diffe´rences sensibles (cf. table 5.4).
Diffe´rents effets peuvent eˆtre imagine´s pour expliquer l’apparent de´saccord entre
le mode`le de “concordance” et l’e´volution des amas de galaxies observe´s en X a`
grand redshift. Un premier effet pourrait venir d’une erreur syste´matique impor-
tante sur les fonctions de se´lection des e´chantillons observe´s, en particulier sur le
flux limite de de´tection, d’autres effets ont e´te´ teste´s et font l’objet de la section
suivante.
5.3 Diffe´rents effets syste´matiques du proble`me, influence sur
les comptages et sur les parame`tres cosmologiques
5.3.1 Choix de la fonction de masse
Jusqu’a` la fin des anne´es 1990, la plupart des e´tudes faisant appel a` la fonction de
masse utilisaient la fonction de Press & Schechter [177] (cf. chapitre 1 section 1.2.6).
Mais depuis les progre`s effectue´s dans le domaine des simulations nume´riques, de
nouvelles fonctions sont apparues [202] [110], en meilleur accord avec les distri-
butions de masse observe´es dans les simulations. En effet, la fonction de Press &
Schechter a en effet tendance a` sous-estimer l’abondance des amas massifs [91] [202]
[110]. La figure 5.14 illustre la diffe´rence sur les comptages, pour les e´chantillons
RDCS et MACS, issue de l’utilisation des fonctions de masses de Press & Schechter
et de Sheth & Tormen (la fonction de Jenkins est indistinguable de celle de Sheth
& Tormen, cf. section 1.2.7 figure 1.8).
Les pre´dictions de comptages s’ave`rent tre`s robustes et peu sensibles aux effets
syste´matiques ; ceci est duˆ a` la proce´dure utilise´e. En effet, le mode`le ajuste´ aux
donne´es locales et a` la TDF a` z ∼ 0.33 reproduit les donne´es des e´chantillons d’amas
a` grand redshift quels que soient les ingre´dients du mode`le ; ceux-ci n’ont qu’un effet
sur les parame`tres du meilleur mode`le mais l’effet sur les comptages est limite´. Les
parame`tres des mode`les avec la fonction de masse de Press & Shechter sont : ΩM ∼
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Fig. 5.14 – Effet du choix de la fonction de masse sur les comptages. Illustration dans le cas
des deux e´chantillons “extreˆmes”: RDCS et MACS; et pour les fonctions de masse de Press &
Shechter (courbes pointille´es) et pour celle de Sheth & Tormen (traits pleins).
Fig. 5.15 – Effet du choix de la fonction de masse sur les comptages relatifs. Je repre´sente ici
l’e´volution de l’abondance des amas, relativement a` l’abondance locale, pour diffe´rents mode`les
cosmologiques (grande densite´ de matie`re en bas et faible densite´ en haut) et pour des amas de
tempe´rature 4 keV (zone fonce´) et 6 keV (zone claire). Les courbes en tirets et en pointille´es
repre´sentent respectivement les cas avec la fonction de masse de Press & Schechter pour les deux
types d’amas (les zones pleines sont caclule´es avec la fonction de Sheth & Tormen).
CHAPITRE 5. MODE´LISATION ET CONTRAINTES COSMOLOGIQUES 124
1.; σ8 ∼ 0.65 et Γ ∼0.1 pour le cas Einstein-De Sitter et ΩM ∼ .3; σ8 ∼ 1. et Γ∼0.25
pour le Λ-CDM.
5.3.2 Effet du choix de la normalisation de M-T sur les comptages
Comme je l’ai de´veloppe´ au chapitre 2 section 2.3.2, il existe des diffe´rences signi-
ficatives sur la normalisation de la relation masse-tempe´rature des amas (de l’ordre
de 50% entre les re´sultats issus des simulations nume´riques et ceux des e´quations
hydrostatiques). Cette diffe´rence n’a pas une grande influence sur les comptages.
La normalisation des mode`les sur les donne´es locales de´pend de la relation M-T
injecte´e (ce qui se ressent sur les parame`tres cosmologiques, cf. table 5.3). Mais
lorsque je re´injecte ces mode`les dans les programmes de comptage, l’effet, d’un
facteur ∼ 2, reste bien infe´rieur a` la diffe´rence entre les deux mode`les. Cet effet
est montre´ sur les courbes de la figure 5.12 : les courbes en trait plein repre´sentent
les comptages avec la normalistation a` 4 keV tandis que les courbes en pointille´s
montrent les comptages avec la relation M − T normalise´e a` 6.5 keV. Cependant
une large incertitude syste´matique subsiste sur la valeur absolue des parame`tres du
mode`le : 0.85 < ΩM < 1. Nous verrons a` la section 5.4.4 que la nouvelle me´thode de
de´termination de cette normalisation de´veloppe´e par Blanchard & Douspis (2004)
[28] permet de lever cette de´ge´ne´rescence et d’e´viter cet effet syste´matique.
5.3.3 Effet de la dispersion sur la relation M − T
Inclure une dispersion, de l’ordre de 20 %, dans la relation M − T a` un effet
sur la de´termination des parame`tres cosmologiques. Cette effet influence e´galement
la mode´lisation de la population locale. Avant de quantifier cette influence sur la
densite´ de matie`re, il faut donc renormaliser les mode`les sur l’abondance locale,
ce qui revient a` baisser le´ge`rement la valeur de σ8 qui passe de 0.55 a` 0.5. L’effet
re´sultant sur ΩM est de l’ordre de 9%.
5.3.4 Choix de la relation L− T locale
Nous avons vu au chapitre 2 section 2.4.3 que diffe´rentes approches sont pos-
sibles pour de´terminer cette relation, aboutissant a` des coefficients sensiblement
diffe´rents. La figure 5.16 montre l’influence sur les comptages du choix de la rela-
tion locale. Les courbes en traits pleins sont obtenues avec la mode´lisation stan-
dard et la relation L − T de´termine´e par l’ajustement direct des donne´es locales
(L = 0.16 T 2.46) et les courbes en point-pointille´s repre´sentent les comptages avec
la relation L − T de´termine´e par conversion de la fonction de luminosite´ locale en
fonction de tempe´rature locale, L = 0.026 T 3.4 (cf. chapitre 2 section 2.4.4). La re-
lation historiquement utilise´e (L = 0.0625 T 3) est e´galement repre´sente´e a` titre de
comparaison. Ici, le coefficient d’e´volution utilise´ est le meˆme : β = 0.65. L’effet quan-
titatif sur les comptages du choix de la relation L− T locale n’exce`de pas les 30% a`
z ∼ 1., ce qui est du meˆme ordre de grandeur que les autres incertitudes. L’approche
adopte´e dans ce travail consiste a` utiliser une conversion qui n’est pas directement
mesure´e mais qui permet de reproduire de manie`re satisfaisante les fonctions de
tempe´rature et de luminosite´ locale, ce qui permet d’e´viter l’effet syste´matique duˆ
au choix de la relation locale.
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Fig. 5.16 – Effet du choix de la relation L-T locale sur les comptages. Illustration dans le cas
des deux e´chantillons RDCS et MACS. Ici, les comptages sont re´alise´s avec L = 4.(T/4.)3 (trait
plein), la courbe en point-pointille´s est re´alise´e avec L = 3.2(T/4.)3.4 et la courbe en tirets avec
L = 5.(T/4.)2.46.
Fig. 5.17 – Comptages avec diffe´rentes e´volutions de la relation L− T : (1 + z)0 en trait plein,
(1 + z)−1 en tirets et (1 + z)−2 en point-pointille´s. Une e´volution fortement ne´gative, (1 + z)−2,
est ne´cessaire pour reproduire les comptages observe´s. Le cas des e´chantillons RDCS (a` gauche)
et MACS (milieu) sont repre´sente´s. Cette e´volution ne´gative (en (1 + z)−2) est repre´sente´e sur
la figure de droite qui montre les coefficients C(z) des amas distants (ligne pointille´s) a` comparer
aux valeurs observe´es avec XMM (triangles bleus) et Chandra (e´toiles orange).
5.3.5 Evolution de la relation L− T
La relation L − T injecte´e dans les codes de comptage pre´ce´dents comprend
l’e´volution mesure´e par le programme “XMM-Newton Ω” et son incertitude (β
= 0.65 ± 0.21). J’ai cherche´ quelle e´volution serait ne´cessaire pour reproduire les
comptages observe´s avec le mode`le de “concordance”. L’e´volution, dans ce cas, doit
eˆtre fortement ne´gative, de l’ordre d’un facteur (1 + z)−2. La figure 5.17 repre´sente
ce re´sultat sous la forme des comptages pour les e´chantillons RDCS et MACS
reproduits par le mode`le de concordance avec cette e´volution ne´gative (ligne point-
pointille´s) et l’effet de cette e´volution en terme de coefficents C(z) compare´s a`
ceux des donne´es XMM et Chandra (a` droite) (C(z) = LObs/AT
B). Je repre´sente
e´galement, a` titre illustratif, les comptages obtenus avec les coefficients d’e´volution
(1 + z)0 (en trait plein) et (1 + z)−1 (en pointille´s). L’incertitude sur la mesure de
l’e´volution de la relation L − T a` un effet sur la de´termination des parame`tres
cosmologiques, il en re´sulte une incertitude de 5% sur ΩM
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Fig. 5.18 – Comptages pour les e´chantillons RDCS, 160deg2 et MACS en supposant une er-
reur syste´matique dans la fonction de se´lection. Ici, les courbes point-pointille´s montrent les
pre´dictions de comptages avec un flux supe´rieur d’un facteur 2 au flux de de´tection publie´.
5.3.6 Effet de la dispersion et de l’incertitude sur la relation L− T
La dispersion sur la relation luminosite´-tempe´rature locale a un effet sur le cal-
cul du nombre d’amas par la fonction de masse, puisqu’on utilise cette relation
pour convertir le seuil d’observation en flux en seuil d’inte´gration en tempe´rature.
Prendre en compte la dispersion sur cette relation a pour effet d’augmenter le´ge`rement
le nombre d’amas pre´dit (cf. section 2.4.5). Une renormalisation consisterait a`
baisser la valeur de σ8 en conse´quence. Cependant, la caracte´risation pre´cise de
l’e´chantillon local n’est pas aise´ et l’approche “na¨ıve qui consiste a` transformer la
conversion brutale de la luminosite´ en tempe´rature (par une fonction Heavyside) en
une transformation plus continue (avec une fonction “erreur”) n’est pas totalement
satisfaisante. En effet, si je renormalise les mode`les sur la fonction de tempe´rature
locale avec ce nouvel ingre´dient le mode`le obtenu ne permet pas de reproduire
e´galement la fonction de luminosite´. Ceci refle`te la difficulte´ de comprendre en
de´tail l’e´chantillon local et ces incertitudes, d’ou` la nouvelle approche consistant a`
de´terminer une relation de conversion en forc¸ant les mode`les a` reproduire conjoin-
tement ces deux distributions (cf. section 2.4.4. Cette me´thode fournit une nouvelle
relation L−T et une mesure des incertitude. La prise en compte de l’incertitude sur
la relation luminosite´-tempe´rature a` un effet sur la de´termination des paramae`tres
cosmologiques, de l’ordre de 9 % sur ΩM
La prise en compte de l’incertitude sur la relation luminosite´-tempe´rature a` un
effet sur la de´termination des paramae`tres cosmologiques :
5.3.7 Effet d’une incertitude sur la fonction de se´lection des e´chantillons
A la suite de ces re´sultats, on peut eˆtre amene´ a` se poser des questions sur
la comple´tude des e´chantillons, en terme de fonction de se´lection. J’ai examine´
l’effet que pouvait avoir une erreur sur la de´termination du flux limite de de´tection
des diffe´rents e´chantillons. A titre d’exemple, la figure 5.18 montre l’effet sur les
comptages d’une erreur sur le flux d’un facteur 2 sur les e´chantillons RDCS, 160deg2
et MACS. Ce facteur (2) est le minimum ne´cessaire pour que les pre´dictions du
mode`le Λ− CDM soient en accord avec les donne´es de ces e´chantillons. Il est donc
important d’examiner en de´tail les fonctions de se´lection des diffe´rents releve´s et
de comparer les mesures de flux en provenance de diffe´rents instruments.
D’une incertitude sur le flux limite de de´tection de l’ordre de 20% re´sulte une
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incertitude sur ΩM de 5%.
5.3.8 Comptages avec coupure en tempe´rature
Dans le cas de l’e´chantillon 160deg2, nous avons de´ja` remarque´ qu’en appliquant
un seuil de flux le´ge`rement supe´rieur au flux limite de de´tection, les pre´dictions sont
en meilleur accord avec les comptages observe´s (cf. figure 5.12 section 5.2.3). La
figure 5.19 illustre les re´sultats obtenus en appliquant des seuils de tempe´rature de
plus en plus e´leve´s, jusqu’a` Tseuil=5 keV, pour les e´chantillons RDCS et 160deg
2. Le
seuil de tempe´rature n’est ici applique´ qu’aux mode`les. En effet l’e´chantillon RDCS
n’e´tant toujours pas entie`rement publie´ (presque 10 ans apre`s sa publication !), je
ne dispose d’aucune information directe sur les amas individuels et je ne peux donc
pas effectuer une se´lection des observations en flux. Ceci permet tout de meˆme
de conclure que la distribution est domine´e par des amas peu massifs (T < 3keV)
jusqu’a` z ∼ 0.3 (et jusqu’a` z ∼ 0.6 pour T < 4keV), ou, en d’autres termes, que
l’e´chantillon RDCS n’est complet, pour les amas de plus de 3 keV, qu’a` partir de
z=0.7. Dans ce cas, le mode`le a` grande densite´ de matie`re ne pre´voit que 1 a` 3 amas
pour cet e´chantillon, ce qui restreint son intereˆt statistique a` des fins cosmologiques.
Par contre, l’e´chantillon 160deg2 e´tant totalement publie´ (avec les informations rela-
tives aux amas individuels tels que leur flux), il m’est possible d’appliquer la meˆme
se´lection en tempe´rature aux donne´es qu’aux mode`les et de comparer directement
les pre´dictions de comptages d’amas de tempe´rature e´leve´e avec les observations.
Les re´sultats pre´sente´s figure 5.20 montrent que plus on s’inte´resse aux amas chauds
et massifs, plus la diffe´rence entre les comptages pre´dits par les deux mode`les est
grande, et plus le mode`le Λ−CDM a` faible densite´ de matie`re surestime le nombre
d’amas observe´s (de plus d’un facteur 10 pour les amas de plus de 5 keV a` z=0.6).
Une remarque importante doit eˆtre faite : pour les e´chantillons fournissant les flux
d’observation, typiquement le 160deg2, les tempe´ratures sont calcule´es a` partir des
flux publie´s avec mes codes de conversion et il est possible que les tempe´ratures
ainsi de´duites soient le´ge`rement diffe´rentes de celles issues d’une autre e´tude. Je
parlerai dans ce cas de “pseudo-tempe´ratures” pour les distinguer des tempe´ratures
re´ellement mesure´es. Ces figures sont illustratives et aucune conclusion quantitative
n’en est de´duite.
5.3.9 Conclusions, discussions
L’analyse des pre´dictions de comptages d’amas a` grand redshift compare´es aux
histogrammes des e´chantillons observe´s re´vele une forte e´volution du nombre d’amas
avec le redshift. Ceci est en faveur d’un mode`le d’Univers a` grande densite´ de
matie`re. En effet, le mode`le de concordance surestime le nombre d’amas. Tous les
effets syste´matiques e´tudie´s sont du meˆme ordre de grandeur (de 30% a` 70% a`
z ∼ 0.5) et bien plus faibles que la diffe´rence des comptages pour les deux mode`les,
qui atteint parfois plus d’un facteur 10 a` z = 1. En effet, les mode`les e´tant toujours
normalise´s aux donne´es locales (et a` z ∼ 0.33 pour le meilleur mode`le), ceux-ci se
“re´ajustent” en fonction des ingre´dients du mode`le et l’effet sur les comptages a`
grand redshift est tre`s limite´ compare´ a` la diffe´rence d’e´volution attendue pour les
deux cosmologies envisage´s.
Il peut sembler, et ceci nous a souvent e´te´ reproche´ lors de confe´rences, que
les pre´dictions surestiment les comptages a` bas redshift quel que soit le mode`le
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Fig. 5.19 – Comptages avec des seuils en tempe´rature plus e´leve´s que celui de´duit du seuil de
flux d’observation. Pour RDCS (a` gauche ) et 160deg2 (a` droite) avec les seuils : T=2, 3 et
4 keV et T=2, 3, 4 et 5 keV respectivement. Ces seuils ne sont ici applique´s qu’aux mode`les
puisque nous ne disposons pas des informations relatives aux amas individuels de l’e´chantillon
RDCS. Par contre l’application de ces seuils au catalogue observe´ est possible avec le 160deg2,
cf. figure 5.20.
Fig. 5.20 – Comptages avec seuils en tempe´rature plus e´leve´ que celui de´duit du seuil de flux
d’observation, pour le 160deg2. Le seuil est applique´ aux mode`les dans lesquels la fonction de
tempe´rature est inte´gre´e au-dela` de 2, 3, 4 et 5 keV et aux donne´es pour lesquels le flux individuel
de chaque amas est disponible. Les amas pour lesquels la “pseudo-tempe´rature” (convertie du
flux d’observation) est plus grande que le seuil fixe´ sont donc se´lectionne´s. Plus la tempe´rature
seuil est e´leve´e, plus la diffe´rence entre les pre´dictions des deux mode`les est e´leve´e.
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envisage´ et l’e´chantillon e´tudie´. D’une part, ce n’est pas le cas pour tous les releve´s
(cf figure 5.22) et d’autre part, de nombreux arguments montrent que ceci n’est
pas important pour l’e´tude mene´e ici. En effet, ce re´gime n’est pas interressant
pour cette analyse qui cherche a` mesurer l’e´volution et qui s’interresse donc a` la
population d’amas a` grand redshift (z>0.3).
Cependant, on peut chercher a` comprendre cet effet qui est bien pre´sent dans
la plupart des cas e´tudie´s. Une premie`re raison d’ordre observationnel peut eˆtre
invoque´e : les difficulte´s rencontre´es pour constituer des e´chantillons homoge`nes
avec une fonction de se´lection bien de´finie sont plus importantes a` bas redshift.
Plusieurs auteurs ont releve´ ce proble`me pour leur propre e´chantillon (c’est le cas
de MACS [65] et de EMSS [Gioia communication prive´e]). H. Ebeling a e´crit, lors
de la publication de l’histogramme de son e´chantillon MACS, que celui-ci n’est
complet que pour z > 0.3 et qu’il ne faut pas utiliser la partie a` bas redshift de
son e´chantillon pour des applications cosmologiques. Ce proble`me de comple´tude
vient du fait que les amas proches apparaissent plus e´tendus (avec une brillance de
surface plus faible) et ont donc une probabilite´ plus grande de ne pas eˆtre de´tecte´s
par une cellule de de´tection limite´e ; cet effet est en principe pris en compte par les
facteurs correctifs applique´s a` la fonction de se´lection (ex : EMSS, MACS).
D’autre part, l’e´chantillon RDCS semble contenir peu d’amas entre z=0 et z∼0.3
par rapport aux pre´dictions des mode`les quels qu’ils soient. La figure 5.21 issue de
l’article de Borgani et al. 1999 [32] illustre ce proble`me : toutes les courbes de
pre´dictions, correspondant aux mode´lisations avec diffe´rents facteurs d’e´volution
de la relation L−T (pas encore mesure´e a` cette e´poque), surestiment les comptages
observe´s entre z = 0 et z = 0.2 − 0.3. La mesure re´cente de la relation L − T a`
grand redshift produirait une courbe situe´e entre la courbe en trait plein et la
courbe en pointille´s, ce qui, dans un mode`le a` faible densite´ de matie`re (a` droite)
surestime largement les comptages a` tous les redshifts (en accord avec les re´sultats
de Vauclair et al., 2003 [221]). De plus, une comparaison grossie`re des histogrammes
des e´chantillons RDCS et 160deg2, e´chantillons assez similaires, re´ve`le une diffe´rence
notable pour les faibles redshifts (cf. figure 5.22).
Enfin, en appliquant un seuil de tempe´rature plus e´leve´ que celui de´duit du
seuil de flux on remarque (cf. section 5.3.8) que l’e´chantillon RDCS comporte
beaucoup plus d’amas a` z < 0.3 que ce que pre´dit l’un ou l’autre des mode`les.
Au dela` du proble`me de comple´tude, ceci s’explique certainement par le fait que
l’e´chantillon est domine´, a` faible redshift, par des amas peu massifs voire des
groupes. Il est ne´anmoins possible de reproduire les distributions jusqu’aux red-
shifts les plus proches (z < 0.3) a` condition de prendre en compte les syste`mes
de faible masse, les groupes, dans la mode´lisation (celle-ci n’est pour le moment
effectue´e que pour des amas avec T > 2keV ). Pour cela j’utilise une relation lu-
minosite´-tempe´rature a` deux pentes avec une cassure situe´e a` T ∼ 2keV (L ∝ T 3
pour T > 2keV et L ∝ T 4 pour T < 2keV). En effet, les observations montrent qu’il
existe e´galement une relation L − T pour les groupes mais dont la pente est plus
grande que celle des amas (cf. chapitre 2 section 2.3.2). Le re´sultat pre´sente´ figure
5.22 montre que l’e´chantillon RDCS est domine´ par des objets de faible masse a`
bas redshift. Ceci n’est qu’illustratif et effectue´ a` titre de test ; il serait inte´ressant
d’approfondir cette e´tude mais, dans la suite, je restreins mon analyse aux amas
distants (z >0.3). De manie`re ge´ne´rale, les comptages a` bas redshift sont domine´s
par des amas de faible flux et donc pour la plupart de faible masse. Or les amas que
nous observons a` grand redshift, typiquement ceux observe´s par le “XMM-Newton
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Fig. 5.21 – Distribution de l’e´chantillon RDCS reproduite par ses auteurs [32]. Tous les mode`les
surestiment le nombre d’amas observe´ a` bas redshift (0.< z <0.3). Ceci laisse penser que cet
e´chantillon souffre d’un proble`me de comple´tude a` bas redshift. Le parame`tre d’e´volution β est
ici note´ α mais il s’agit exactement du meˆme parame`tre, celui qui mesure l’e´volution de L− T
en (1 + z)β(α)
Fig. 5.22 – Comptages jusqu’aux plus bas redshifts sans ame´nagement pour le 160deg2 et avec une
relation L− T a` deux pentes pour tenir compte des groupes dans RDCS (ligne point-pointille´s),
celle-ci produit des comptages en meilleur accord avec les donne´es a` faible redshift. Ceci semble
montrer que les amas pre´sents dans l’e´chantillon RDCS a` bas redshift correspondent a` des halos
de faible masse. Ces figures re´ve`lent e´galement des diffe´rences significatives dans les comptages
a` bas redshift pour ces deux e´chantillons qui sont, par ailleurs, assez similaires.
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Ω Project”, sont plutoˆt massifs (2.5 keV < T < 5.45 keV). Lorsque nous souhaitons
comparer deux populations d’amas d’aˆges diffe´rents, il faut s’assurer que ces deux
populations sont bien comparables ; c’est pourquoi l’e´tude suivante est restreinte
aux amas de tempe´rature supe´rieure a` 2 keV et aux amas de redshift plus grand
que 0.3.
Une autre raison qui peut expliquer le de´saccord des mode`les avec les donne´es a`
bas redshift vient de la normalisation locale des mode`les : sur la figure 5.5, on peut
remarquer que le mode`le avec grande densite´ de matie`re (normalise´ sur la fonction
de tempe´rature) surestime le´ge`rement la queue de la distribution locale vers les
faibles luminosite´s ; ceci peut expliquer la surestimation du nombre d’amas a` bas
redshift : en effet, cette partie des distributions est souvent domine´e par les amas
de faible flux et donc de faible luminosite´. Tandis que les mode`les a` faible densite´
de matie`re et avec constante cosmologique sous-estiment le´ge`rement les donne´es
a` faible luminosite´. Cependant, ce mode`le pre´dit dans tous les cas plus d’amas
distants et surestime le nombre d’amas a` tous les redshifts ; parfois de plus d’un
ordre de grandeur a` z ∼ 0.5. Cependant, la relation locale est bien ajuste´e a` l’e´chelle
des amas “moyen” (∼ 4keV) ce qui est le re´gime inte´ressant pour les applications
cosmologiques.
Pour expliquer la surestimation du nombre d’amas a` grand redshift par le
mode`le de concordance, on peut e´galement invoquer une erreur sur la de´termination
des flux limites de de´tection des e´chantillons, un facteur 2 est ne´cessaire pour ex-
pliquer la diffe´rence. Des tests ont e´te´ effectue´s pour comparer les flux issus de
divers instruments. Par exemple l’e´tude de D. Lumb et al. (2004) [130] compare les
flux ROSAT a` ceux obtenus avec XMM-Newton et Vikhlinin et al. (2003) [227] ont
compare´ les flux ROSAT avec ceux obtenus par Chandra. Ces deux e´tudes sont en
bon accord et n’exhibent aucun biais apparent entre les diffe´rentes de´terminations
du flux, ce qui infirme avec l’hypothe`se d’une erreur importante sur le flux limite
de de´tection. Une telle erreur sur les flux de de´tection pour tous les e´chantillons
semble donc peu probable.
Un autre moyen que j’ai imagine´ pour re´concilier le mode`le de concordance avec
les donne´es des amas a` grand redhift est de changer la relation M − T . Pour tenter
de comprendre les enjeux de ces resultats, j’ai cherche´ une “voie de sortie” pour
le mode`le de concordance : il s’agit d’injecter dans les mode`les, une relation M − T
“non-standard” dont l’e´volution est tre`s diffe´rente de celle pre´vue par les arguments
d’auto-similarite´, cette e´tude est pre´sente´ dans la section suivante 5.3.10.
Tout ces e´sultats ont fait l’objet du second article de la collaboration “XMM-
Newton Ω-Project”, publie´ dans la revue “Astronomy & Astrophysics” en de´cembre
2003 (Vauclair et al., 2003 [221]).
5.3.10 Utilisation d’une relation M − T non-standard
D’apre`s les arguments d’auto-similarite´, la relation masse-tempe´rature e´volue
avec le redshift de fac¸on “naturelle” selon : T ∝ M 2/3(1 + z) (cf. chapitre 2 section
2.3.2). Or, il est de´sormais bien e´tabli que la relation L − T observe´e localement
(L ∝ T 3) ne suit pas les relations d’auto-similarite´ (L ∝ T 2). Je me suis alors inte´resse´
a` l’effet que pourrait avoir un changement de comportement avec le redshift de la
relation M − T . Le test que j’ai effectue´ est relativement brutal mais son re´sultat
en est d’autant plus impressionnant. Les comptages sont effectue´s en injectant la
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Fig. 5.23 – Comptages avec une relation M − T qui ne suit pas la relation d’e´chelle standard :
T ∝M2/3 au lieu de T ∝M2/3 (1 + z). Dans ce cas, les pre´dictions du mode`le de concordance
(lignes point-pointille´s) sont en accord avec les donne´es des diffe´rents e´chantillons. Les zones
pleines sont de´finie comme pre´ce´dement.
relation : T ∝ ATMM2/315 (ΩM (1+∆)/178)1/3 ce qui revient a` multiplier la relation M−T
classique par un facteur (1 + z)−1. Les re´sultats pre´sente´s figure 5.23 montrent que
avec cette relation, les comptages dans un mode`le de concordance sont en accord
avec les donne´es pour tous les e´chantillons (courbes pointille´s a` comparer aux zones
remplies de´finies comme pre´ce´demment), sans aucun autre ajustement. Cependant
l’effet ainsi produit est tre`s important et il n’est pas e´vident de trouver un processus
physique capable d’expliquer une telle e´volution des proprie´te´s des amas avec le
redshift. En effet, il re´sulte de cette relation M − T qu’un amas a` z ∼ 1 est deux
fois moins chaud qu’un amas local de meˆme masse, ce qui implique de remettre en
cause, de manie`re drastique, la physique des amas telle qu’on l’imagine. L’e´ventuelle
e´volution en redshift de la relation M − T a` e´te´ e´tudie´e mais l’effet de´cele´ est tre`s
faible [231].
5.4 Analyse statistique de la distribution en redshift des amas
L’analyse pre´cedente montre un remarquable accord entre l’e´tude de l’e´volution
de la fonction de tempe´rature et les comptages d’amas lointains. Pour aller plus loin
dans cette analyse, augmenter l’e´chantillon statistique d’amas a` grand redshift (qui
est jusqu’ici re´duit a` une dizaine d’amas a` z ∼ 0.33) et pour s’affranchir de la me-
sure syste´matique de toutes les tempe´ratures (ce qui serait tre`s couˆteux) je vais a`
pre´sent appliquer un second test, toujours fonde´ sur l’e´volution de la population
des amas de galaxies mais cette fois en appliquant une e´tude statistique a` tous les
e´chantillons “flux limite´s” disponibles dans la litte´rature, ce qui permet de couvrir
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Fig. 5.24 – De´ge´ne´rescence entre la valeur de ΩM et du parame`tre d’e´volution de la relation
L− T : β. Figure issue de Sadat et al., 1998 [196].
une large gamme de luminosite´ (ou de tempe´rature). Ceci permet de quantifier
l’e´tude pre´ce´dente par la comparaison statistique des pre´dictions de comptages aux
donne´es. Il s’agit d’un test statistique en maximum de vraisemblance dans lequel
je recherche le mode`le qui reproduit au mieux la distribution en redshift observe´e
des e´chantillons. Ce test doit me permettre de contraindre la valeur des parame`tres
cosmologiques jouant un roˆle important dans cette mode´lisation : ΩM , σ8 et Γ, ainsi
que leurs domaines de confiance. Le principe de la mode´lisation est proche de celui
de´veloppe´ pour calculer la fonction de tempe´rature mais en inte´grant la fonction
de masse a` partir d’un seuil de´fini par la conversion du flux limite d’observation en
masse. Je compare alors le nombre d’amas inte´gre´s au-dela` de la masse seuil, corres-
pondant au seuil de de´tection des releve´s, aux histogrammes des amas observe´s : ceci
augmente conside´rablement le nombre d’amas (d’un facteur 30) ; mais, dans ce cas,
sans mesures de tempe´ratures. L’application de ce test ne´cessite donc l’introduction
de la relation L−T et de son e´volution en redshift, contrainte supple´mentaire qui a
empeˆche´ l’aboutissement de´finitif de cette analyse pendant de nombreuses anne´es
[44] [222]. En effet lorsque l’on souhaite mode´liser l’abondance des amas distants,
une bonne connaissance de la relation L − T a` grand redshift est ne´cessaire. Or
celle-ci n’a e´te´ mesure´e que tre`s re´cemment graˆce aux instruments X de nouvelle
ge´ne´ration : XMM-Newton et Chandra (cf. Chapitre 3 section 3.4.2). Le principe
de cette e´tude a e´te´ teste´ de`s 1994 [152] mais la de´ge´ne´rescence avec le parame`tre
d’e´volution de la relation L−T empeˆche alors de contraindre ΩM pre´cisement. Ceci
est ensuite clarifie´ par R. Sadat et al. (1998) [196] qui aboutissent a` une rela-
tion entre le parame`tre β de l’e´volution de L − T et ΩM (cf. figure 5.24). Ainsi,
les e´tudes pre´ce´dentes fournissent des re´sultats cosmologiques sous forme d’une
de´ge´ne´rescence entre la densite´ de matie`re de l’Univers et le facteur d’e´volution, β,
avec le redshift de la relation L− T (L = ALTTα(1 + z)β) [153][32] :
 β ∼ 4× ΩM − 3 (Oukbir & Blanchard 1996 [153])β ∼ 3× ΩM − 2 (Borgani et al., 1999 [32]) (5.14)
Cette de´ge´ne´rescence (illustre´e figure 5.24) est de´sormais leve´e par la mesure du
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parame`tre d’e´volution β avec un bon accord entre les mesures effectue´es par Chan-
dra [227] et par XMM-Newton sur des e´chantillons diffe´rents et avec des me´thodes
diffe´rentes (cf. section 3.4.2). Avec β = 0.65 dans les e´quations 5.14 on obtient
ΩM = 0.91 et ΩM = 0.88 a` partir de l’e´tude des e´chantillons EMSS et RDCS repecti-
vement.
5.4.1 Maximum de vraisemblance
Pour obtenir la valeur des parame`tres cosmologiques a` partir de l’analyse sta-
tistique de la distribution des amas de galaxies, j’ai re´alise´ une grille de mode`les
dans l’espace des parame`tres : ΩM , σ8, Γ (les valeurs typiques autorise´es pour les
parame`tres de la grille sont similaires a` celles fournies table 5.1). Pour chaque jeu
de parame`tres le mode`le fournit un nombre d’amas en fonction du redshift, du
flux limite et de l’angle solide conside´re´ (avec la prise en compte des fonctions de
se´lection de´taille´es). Ceci revient a` calculer l’abondance d’amas dans environ 106
mode`les. Pour le calcul du nombre d’amas inte´gre´ dans un intervalle de redshift (ici
∆ z=0.1), cela ne´cessite environ 15 H de calcul sur un processeur (type 1.5 GHz),
soit environ une semaine pour calculer les 6 intervalles de redshift (de z=0.3 a` z=1.).
Cette e´tude est donc tre`s consomatrice de temps CPU et j’ai, pour cela, utilise´ une
“grappe” de PC me permettant de calculer les mode`les spe´cifiques aux diffe´rents
e´chantillons en paralle`le. Dans la pratique, je re´duis sensiblement le temps de calcul
par le pre´requis concernant la normalisation locale, en effet, les mode`les normalise´s
sur la TDF locale se situent dans une bande de de´ge´ne´rescence, je ne calcule donc
que les mode`les situe´s autour de cette zone, ce qui me permet de ne calculer que
∼2/3 de la grille comple`te sans risquer de biaiser le re´sultat.
Le nombre d’amas obtenu dans un intervalle de redshift correspondant a` celui
des e´chantillons (∆z=0.1) est ensuite compare´ au nombre d’amas observe´. Cette
comparaison est effectue´e par une analyse statistique en maximum de vraisem-
blance. Le meilleur mode`le est celui pour lequel la fonction de vraisemblance sui-
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ou` N est l’abondance mesure´e d’amas et N{ΩM ,Γ,σ8} la valeur obtenue par le
mode`le qui de´pend des parame`tres ΩM , Γ la pente du spectre de puissance a` l’e´chelle
des amas et σ8 son amplitude. La distribution p est ici une loi de Poisson, qui me
permet de comparer le nombre d’amas pre´dits au nombre d’amas observe´s. La valeur
maximale de la fonction de vraisemblance est normalise´e a` 1. et les intervalles de
confiance sont de´termine´s a` partir de contours calcule´s pour : L = 0.6, 0.26 et 0.13.
Dans un cas gaussien, ces contours correspondent respectivement aux intervalles a`
68%, 90% et 95% de confiance (la projection de la surface de vraisemblance sur le
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Fig. 5.25 – Distribution de deux catalogues simule´s dans deux mode`le d’Univers “plat” : ΩM=0.3,
σ8=0.8 et Γ=0.2 avec fX2 = 1. × 10−14 erg.s−1.cm−2 et Ω2= 300 deg2 (a` doite) et ΩM=0.7,
σ8=0.65 et Γ=0.1 avec fX1 = 5.× 10−14 erg.s−1.cm−2, Ω1= 100 deg2.
parame`tre ΩM est tre`s proche d’une gaussienne, cf. figure 5.8). Les re´sultats sont
fournis sous la forme d’une surface de vraisemblance dans l’espace des parame`tres
ΩM , σ8, Γ (cf. figure 5.28) ou de ses projections sur les plans ΩM -σ8, ΩM -Γ et σ8-Γ.
5.4.2 Test de la me´thode sur des e´chantillons simule´s
Pour tester la validite´ de la me´thode employe´e, j’ai simule´ diffe´rents e´chantillons
d’amas correspondant a` des “releve´s” fictifs avec leurs flux limites et angles so-
lides d’observations. En injectant des mode`les d’Univers “au hasard” dans les pro-
grammes de comptages, je calcule le nombre d’amas de´tecte´s par ces releve´s. En
re´alite´, les mode`les ne sont pas choisis comple`tement au hasard puisqu’ils sont pris
dans le domaine de de´ge´ne´re´scence autorise´ par l’ajustement aux donne´es locales.
La figure 5.25 montre la distribution en redshift (z>0.3) des amas “observe´s” dans
deux de ces releve´s fictifs : les triangles repre´sentent les valeurs moyennes (au sens
poissonien) du nombre d’amas par tranche de redshift (∆z = 0.1). Ces releve´s sont
de´finis par leurs caracte´ristiques : fX1 = 5.× 10−14 erg.s−1.cm−2, Ω1= 100 deg2 (avec
ΩM=0.7, σ8=0.65 et Γ=0.1) et fX2 = 1. × 10−14 erg.s−1.cm−2 et Ω2= 300 deg2 (avec
ΩM=0.3, σ8=0.8 et Γ=0.2). Sur ces figures, les courbes repre´sentent les comptages
calcule´s avec le meilleur mode`le issu de l’analyse statistique des e´chantillons simule´s.
Puis je recherche le mode`le reproduisant au mieux ces donne´es pour les ca-
racte´ristiques du releve´ en appliquant l’analyse en maximum de vraisemblance
de´crite ci-dessus. Je ve´rifie ainsi, en reproduisant l’exercice a` plusieurs e´chantillons
simule´s avec diffe´rentes fonctions de se´lection et plusieurs mode`les, que la me´thode
que j’utilise sur l’analyse de donne´es re´elles ne souffre d’aucun biais duˆ a` la me´thode
elle-meˆme. Les figures 5.26 et 5.27 montrent deux exemple de re´sultats obtenus, sous
forme des projections de la surface de vraisemblance, en appliquant cette me´thode
aux catalogues simule´s. Les re´sultats sont en accord (a` 1σ) avec le mode`le injecte´,
la me´thode de´veloppe´e ne souffre donc d’aucun bias duˆ a` la me´thode elle-meˆme.
Cependant, cette analyse devrait eˆtre re´pe´te´e un grand nombre de fois pour quanti-
fier la pre´cision atteinte mais ceci serait extreˆmement couteux en temps de calculs;
seuls quelques exemples ont e´te´ calcule´s dans diffe´rents cas pour ve´rifier qu’aucun
effet important n’intervenait.
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Fig. 5.26 – Exemple de re´sultat obtenu sur un e´chantillon simule´: les meilleurs parame`tres
obtenus sont : ΩM = 0.67± 0.13,Γ = 0.15± 0.05 et σ8 = 0.64± 0.04. Les figures repre´sentent les
projections de la surface de vraisemblance sur le parame`tre ΩM et sur les plans (ΩM , σ8), (ΩM ,
Γ) et (σ8, Γ). Les contours montrent les intervalles de confiance a` 66%, 90% et 95% et les croix
indiquent l’emplacement du mode`le injecte´.
Fig. 5.27 – Re´sultat obtenu sur un second e´chantillon simule´: les meilleurs parame`tres obtenus
sont : ΩM = 0.33± 0.05 et σ8 = 0.81± 0.01; pour les parame`tres injecte´s : ΩM = 0.3 et σ8 = 0.8.
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Fig. 5.28 – Surfaces de vraisemblance (exemple obtenu pour l’e´chantillon NEP) visualise´es dans
les espaces, (L, ΩM , σ8), (L, ΩM , Γ) et (L, σ8, Γ) de gauche a` droite.
Il est inte´ressant de noter que, outre le fait que la me´thode statistique est
satisfaisante, la pre´cision statistique semble limite´e par l’e´chantillon local. En effet
un cas simule´ contenant des milliers d’amas a` grand redshift aboutit a` la meˆme
pre´cision qu’avec des e´chantillons comportant 10 fois moins d’amas (cf. annexe).
5.4.3 Application aux catalogues observe´s : Contraintes cosmologiques
J’ai applique´ cette me´thode aux diffe´rents catalogues d’amas disponibles dans la
litte´rature, ceux-ci sont pre´sente´s au chapitre 4 section 4.2. Les figures 5.28 et 5.29
pre´sentent les re´sultats obtenus pour l’e´chantillon NEP sous forme des projections
de la surface de vraisemblance sur le parame`tre ΩM et sur les plan (ΩM , σ8), (ΩM , Γ)
et (σ8, Γ), d’autres exemples sont pre´sente´s figure 5.30 et les valeurs obtenus sont
reporte´es table 5.5. A titre de comparaison et pour illustrer les diffe´rences entre les
e´chantillons, la figure 5.30 montre les re´sultats obtenus pour diffe´rents e´chantillons
pris individuellement. Malgre´ les petites diffe´rences dans les valeurs pre´fe´re´es des
parame`tres, celles-ci sont en ge´ne´ral en bon accord entre elles et donnent toujours
une valeur e´leve´e de la densite´ de matie`re. Ces diffe´rents re´sultats sont re´sume´s dans
la table 5.5. Ces figures sont re´alise´es avec la relation L − T issue de l’ajustement
des donne´es de la TDF et de la XLF locale et avec la relation M − T normalise´e
a` 4 keV. Les valeurs des parame`tres pre´fe´re´s sont amene´es a` varier le´ge`rement en
fonction des ingre´dients utilise´s, en particulier en fonction de la normalisation de
la relation M − T injecte´e. Je pre´sente, a` la section suivante, les re´sultats obtenus
en injectant la relation M − T dont la normalisation de´pend de la cosmologie, qui
permet de lever la de´ge´ne´rescence due a` la me´connaissance de ce coefficient, puis
l’analyse combine´e des diffe´rents e´chantillons avec ces ingre´dients.
L’analyse pre´ce´dente cherche a` obtenir le mode`le cosmologique qui reproduit
le mieux l’abondance des amas locaux (fonction de tempe´rature) et la distribution
en redshift des diffe´rents e´chantillons pris individuellement et en totalite´. Dans ce
cas on ne tient pas compte de l’information sur les flux (ou la tempe´rature) des
amas pre´sents dans les e´chantillons. Dans le cas des e´chantillons comple`tement pu-
blie´s (EMSS, 160deg2, NEP) il est a priori possible de prendre en compte cette
information supple´mentaire. J’ai donc applique´ des regroupements en “pseudo-
tempe´rature” 2 et calcule´ les fonctions de vraisemblances de ces sous-e´chantillons.
Je combine ensuite ces fonctions de vraisemblance. Le re´sultat de cette analyse sur
l’e´chantillon 160deg2 est pre´sente´ figure 5.31. Cette contrainte supple´mentaire a
2. c’est-a`-dire en tempe´ratures converties des flux et luminosite´ observe´s
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Fig. 5.29 – Projections de la surface de vraisemblance obtenue pour l’e´chantillon NEP.
pour effet d’augmenter la valeur de ΩM (∼ 1.5) cependant, la pre´cision statistique
n’est pas ame´liore´e (∼ 23% sur ΩM). L’effet obtenu e´tait envisageable compte tenu
des pre´dictions des comptages obtenues avec application d’un seuil de tempe´rature
plus e´leve´ que celui de´duit des observations (cf. section 5.3.8) : en effet, plus le seuil
est haut, plus la diffe´rence entre les pre´dictions des mode`les est grand et plus les
donne´es favorisent une grande densite´ de matie`re.
5.4.4 Analyse combine´e
Pour augmenter la pre´cision statistique on souhaite combiner tous les e´chantillons
disponibles. Ceci est a priori re´alisable a` la condition que ces catalogues soient
inde´pendants, c’est-a`-dire que les amas ne soient pas pre´sents dans plusieurs e´chantillons
a` la fois. Or ce n’est pas le cas si l’on prend tous les catalogues directement.
De plus, pour eˆtre suˆr de comparer des populations comparables localement et
a` grand de´calage spectral, je restreins cette e´tude a` la population des amas qui
ont une tempe´rature T> 2 keV. En effet, on ne s’attend pas a` observer de nom-
breux syste`mes de faible masse, et donc de faible tempe´rature, a` grande distance.
Cette restriction est aise´ment applicable aux mode`les : il suffit de fixer la borne
d’inte´gration de la fonction de tempe´rature au maximum entre la tempe´rature
de´duite du flux limite et 2 keV. Pour les donne´es, cette restriction est applique´e
directement au catalogue dans lequel on ne se´lectionne que les amas dont le flux
fournit une “pseudo-tempe´rature” plus grande que 2 keV. Ceci n’est e´videmment
possible que pour les catalogues dont les donne´es sont publiques (avec le flux de






Fig. 5.30 – Re´sultats de l’analyse statistique mene´e sur les e´chantillons pris individuellement,
sous forme de projection de la surface de vraisemblance sur le parame`tre ΩM et sur les plans (Ω,
σ8) et (ΩM , Γ). Ici, de haut en bas, les exemples pour les e´chantillons : RDCS, EMSS, 160deg
2,
NEP et MACS. Les contours repre´sentent les zones de confiance a` 66%, 90% et 99%. Ces
re´sultats sont obtenus avec la relation M − T normalise´e aux simulations nume´riques (BN98).
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Fig. 5.31 – Fonction de vraisemblance obtenue a` partir de l’e´chantillon 160deg2 en regroupant
les donne´es par classes de luminosite´s (ou “pseudo-tempe´rature”). Les lignes point-pointille´s
repre´sentent les zones dans lesquelles les mode`les sont calcule´s. En dehors de ces limites, les
donne´es locales ne sont pas reproduites du tout. La prise en compte de l’information sur la
luminosite´ des amas du 160deg2 a` pour effet d’augmenter la valeur absolue de la densite´ de
matie`re, sans ame´liorer la pre´cision statistique.
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Catalogue ΩM σ8 Γ Nombre d’amas (z>0.3)
RDCS O.62 ± 0.12 0.51± 0.01 0.065 ± 0.03 51
EMSS 1.3 ± 0.3 0.5 ± 0.04 0.08 ± 0.05 25
NEP 1.05 ± 0.25 0.55 ± 0.05 0.09 ± 0.05 12
160deg2 1.17 ± 0.35 0.59 ± 0.05 0.14 ± 0.08 14
MACS 0.7 ± 0.1 0.465 ± 0.015 0.09 ± 0.03 119
Combine´s(BN98) 0.97± 0.07 0.55 ± 0.01 0.09 ± 0.015 170
Combine´s(M98) 0.755± 0.055 0.48 ± 0.015 0.075 ± 0.01 170
Combine´s(AMT variable) 0.98± 0.15 0.57 ± 0.01 0.1 ± 0.03 170
Tab. 5.5 – Re´sultats obtenus pour l’e´tude des e´chantillons pris individuellement et pour la com-
binaison des e´chantillons inde´pendants : NEP, 160deg2 et MACS. La dernie`re ligne pre´sente le
re´sultat obtenu avec la relation M − T dont la normalisation de´pend de la cosmologie.
chaque amas et une e´tude de´taille´e de la fonction de se´lection). C’est le cas pour la
plupart des catalogues de la litte´rature mais pas pour tous les e´chantillons issus du
“ROSAT All Sky Survey”.
J’ai donc choisi de combiner les e´chantillons 160deg2 (en fait le sous-e´chantillon a`
grand flux), qui contient une partie des amas du RDCS et du SHARC ; le NEP, issu
d’un releve´ effectue´ dans une re´gion proche du poˆle nord galactique, (re´gion non
couverte par les autres releve´s, sauf MACS qui couvre tout le ciel) ; et e´galement
le MACS, pas encore publie´ mais de par sa fonction de se´lection particulie`re il ne
contient que les amas les plus massifs de l’Univers. En effet, les e´chantillons NEP et
160deg2 ne contiennent aucun amas dont le flux est supe´rieur au seuil de de´tection
de l’e´chantillon MACS ; ceci assure l’inde´pendance de ces trois e´chantillons. On
peut donc combiner directement les e´tudes statistiques mene´es sur ces e´chantillons.
J’obtiens ainsi une compilation de 145 amas a` z > 0.3, tous de´crit par leur
appartenance a` un e´chantillon flux limite´. Le re´sultat de cette combinaison est
pre´sente´ figure 5.32 pour les deux valeurs extreˆmes de la normalisation de la relation
masse-tempe´rature.
5.4.5 Analyse statistique incluant la normalisation de M − T de´pendante de
la cosmologie
La me´connaissance de la normalisation pre´cise de la relation M − T par les
moyens “classiques” engendre une large incertitude syste´matique sur les re´sultats
pre´ce´dents (de l’ordre de 70%). Cet effet engendre une nouvelle de´ge´ne´rescence
dans le proble`me entre le parame`tre ΩM et le coefficient de normalisation de M −T .
Celle-ci peut eˆtre leve´e en incluant dans les mode`les la relation M −T , obtenue par
Blanchard & Douspis (2004) [28], dont la normalisation de´pend de la cosmologie.
La figure 5.33 illustre le re´sultat obtenu par la combinaison des contraintes sur
ces trois e´chantillons et en incluant la relation M − T dont le coefficient de´pend de
la cosmologie. La pre´cision statistique obtenue par cette analyse est remarquable
puisqu’on atteint les 15 % de pre´cision sur le parame`tre ΩM , moins de 2% sur σ8
et 30% sur Γ. Il faut cependant noter que tous les effets statistiques ne sont pas
pris en compte : il manque, en effet a` cette e´tude, l’incertitude sur l’e´volution de la
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Fig. 5.32 – Re´sultat de l’analyse combine´e sur les e´chantillons MACS, 160deg2 et NEP. Ces
e´chantillons sont inde´pendants et contiennent au total 145 amas a` z > 0.3. Les contours en
pointille´s repre´sentent les contraintes obtenues par l’analyse en maximum de vraisemblance avec
la normalisation de la relation M − T a` 6.5 keV (M98) et les contours en traits pleins avec la
normalisation a` 4 keV (BN98). Les meilleures valeurs obtenues sont reporte´es dans la table 5.5.
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Fig. 5.33 – Re´sultats de l’analyse statistique incluant la relation M − T qui de´pend du mode`le
cosmologique pour la combinaison des e´chantillons MACS, 160deg2 et NEP. Les meilleurs valeurs
obtenues sont reporte´es dans la table 5.5.
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Nature effet sur ΩM en %
Normalisation de M-T 20% (suprime´ avec AMT variable)
Dispersion sur M-T 9%
Pente de M-T effet uniquement sur Γ
Fonction de masse effet principal sur σ8 et Γ
Incertitude sur L-T locale 9%
Incertitude sur l’e´volution de L-T 5%
Incertitude sur le flux limite de de´tection (20%) 5%
Total (somme quadratique) 12%
Tab. 5.6 – Tableau recapitulatif des diffe´rents effets syste´matiques de l’e´tude.
relation L−T et la dispersion sur la relation L−T locale (ceci est duˆ a` la limitation
technique, en terme de temps de calculs), la pre´cision doit donc eˆtre le´ge`rement
revue a` la baisse.
5.5 Comparaison a` d’autres travaux
Il existe dans la litte´rature plusieurs e´tudes similaires avec, parfois, des re´sultats
qui peuvent sembler sensiblement diffe´rents. Il est difficile de dresser une liste
exhaustive des articles pre´sentant une e´tude cosmologique a` partir des amas de
galaxies, mais les e´tudes qui appliquent une me´thode re´ellement similaire a` celle
pre´sente´e ici (N(z)) sont peu nombreuses. Une liste exhaustive peut eˆtre dresse´e,
avec leurs principaux re´sultats sur les parame`tres cosmologiques. Tous les travaux
similaires aboutissent a` une valeur e´leve´e de la densite´ de matie`re : a` partir de
l’e´chantillon EMSS, Reichart et al. (1999) [182] obtiennent ΩM = 0.96 ± .3 et Sadat
et al. (1998) [196] ΩM = 0.85 ± .2 ; et, avec l’e´chantillon RDCS Borgani et al.(1999)
obtiennent la relation ΩM = (β + 2)/3 ± 1/3 de laquelle on de´duit ΩM ∼ 0.88 ± .34 a`
partir de la mesure de l’e´volution de la relation L− T (β ∼ 0.65± .21). Tous les tra-
vaux publie´s pre´cedemment qui appliquent la meˆme me´thode d’analyse obtiennent
un re´sultat en accord avec celui pre´sente´ dans cette the`se.
D’autres e´tudes portent sur l’e´volution de la masse de gaz [228] dans les amas ou
sur l’e´volution de la fonction de tempe´rature ou de luminosite´ [98] avec des re´sultats
fluctuant (reporte´s dans la table 5.4), a` cause de la faiblesse des e´chantillons statis-
tiques. Enfin, les derniers cas, utilisent des hypothe`ses de de´part ou des me´thodes
diffe´rentes. Dans la suite, j’e´tudie deux cas particuliers : le premier est l’e´tude de
l’histogramme de l’e´chantillon RDCS jusqu’a` z ∼ 0 sans normaliser explicitement
les mode`les aux donne´es de la TDF locale et le second correspond a` l’analyse de la
TDF issue de l’e´chantillon EMSS dans un cadre qui restreint les mode`les aux cas
strictement CDM, c’est-a`-dire en forc¸ant le parame`tre de pente du spectre tel que :
Γ = ΩM×h.
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Fig. 5.34 – Les courbes en point-pointille´s repre´sentent les pre´dictions de comptages dans le
mode`le pre´fe´re´ par l’ajustement de l’e´chantillon RDCS jusqu’a` z=0. Les parame`tres de ce mode`le
sont : ΩM = 0.35, σ8 = 0.66 et Γ = 0.25.
5.5.1 Effet d’une analyse sans normalisation locale
J’ai de´ja` mentionne´ que l’analyse pre´ce´dente est en bon accord avec d’autres
analyses similaires sur les e´chantillons RDCS (Borgani et al., 1999 [32]) et EMSS
(Reichart et al. 1999 [182], Sadat et al., 1998 [196]). Cependant une analyse plus
re´cente du RDCS (Borgani et al., 2001 [33]) aboutit a` des conclusions oppose´es ;
cette e´quipe publie en 2001 que le mode`le (plat) qui reproduit le mieux la distribu-
tion en redshift de l’e´chantillon RDCS jusqu’a` z ∼ 0 est de´fini par les parame`tres :
ΩM = 0.35 ± 0.13, σ8 = 0.66 ± 0.06 et Γ=0.25 ± 0.1. La valeur de σ8 ainsi obtenue
est particulie`rement faible pour un mode`le a` faible densite´ de matie`re (l’e´quipe de
WMAP a publie´ la valeur σ8 = 0.84±0.04 [208]). Dans cette e´tude, la distribution de
l’e´chantillon est ajuste´e sur tout le domaine de redshift, sans imposer la normalisa-
tion a` la TDF locale. Dans ce cas, les auteurs se contentent d’un bon accord entre
la fonction de luminosite´ locale issue de leur e´chantillon (de faible luminosite´) et
celle obtenue avec d’autres e´chantillons locaux.
Le mode`le ainsi obtenu semble en effet mieux reproduire les donne´es des diffe´rents
e´chantillons, en particulier RDCS (cf. figure 5.34). Ceci n’est pas e´tonnant e´tant
donne´ que ce mode`le est obtenu effectivement par l’ajustement de ces meˆmes
donne´es, alors que les mode`les pre´ce´dents n’e´taient obtenus qu’en ajustant la fonc-
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Fig. 5.35 – Comparaison des mode`les obtenus par l’ajustement de l’e´chantillon RDCS jusqu’a`
z=0 (ΩM = 0.35, σ8 = 0.66 et Γ = 0.25) a` droite et par l’e´tude de la fonction de tempe´rature
dans le cadre CDM fixe (Γ = ΩM×h = 0.3 avec ΩM = 0.44, σ8 = 0.6) a` gauche avec les donne´es
locales (losanges bleus), les donne´es a` z ∼ 0.33 (jaune) et a` z∼0.5 (rouge).
tion de tempe´rature a` z ∼ 0.33 (ne comprenant que 10 amas). Par contre il sous-
estime le´ge`rement les comptages des e´chantillons comprenant les amas les plus
massifs.
Pour e´tudier cette diffe´rence plus en de´tail, j’ai calcule´ la pre´diction du mode`le
ainsi obtenu sur les donne´es locales. Les figures 5.35 et 5.36 (gauche) montrent res-
pectivement la comparaison des mode`les avec la fonction de tempe´rature locale et
la fonction de luminosite´ locale. Le mode`le avec faible σ8 reproduit de manie`re satis-
faisante la XLF jusqu’a` des luminosite´s de l’ordre de 1044 erg.s−1 ce qui correspond
a` des amas de l’ordre de 4 keV. Au-dela` de cette limite, la fonction de luminosite´
pre´dite sous-estime fortement l’abondance locale. Ceci explique logiquement que
les comptages a` grand redshift correspondants diminuent en conse´quence. D’autre
part, le bon ajustement aux faibles luminosite´s explique le bon accord entre les
comptages a` bas redshift et les donne´es (domine´s par des syste`mes peu massifs).
5.5.2 Cas des e´tudes ou` le spectre de puissance est force´ au cas CDM stan-
dard
Afin d’examiner l’effet que pourrait avoir un a priori sur la nature de la matie`re
noire formant les halos, j’ai repris l’analyse de l’e´volution de la fonction de tempe´rature
en forc¸ant le parame`tre Γ pour qu’il corresponde a` la description d’un spectre de
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Fig. 5.36 – Comparaison des mode`les obtenus par l’ajustement de l’e´chantillon RDCS jusqu’a`
z=0 (ΩM = 0.35, σ8 = 0.66 et Γ = 0.25) a` droite et par l’e´tude de la fonction de tempe´rature
dans le cadre CDM fixe (Γ = ΩM × h = 0.3 avec ΩM = 0.44, σ8 = 0.6) a` gauche avec les
donne´es locales de la fonction de luminosite´ (losanges et courbe rouge). La ligne en point-
pointille´s repre´sente, a` titre de comparaison, la fonction de luminosite´ BCS.
puissance de matie`re noire froide, c’est-a`-dire : Γ = ΩMh, comme c’est le cas dans
plusieurs e´tudes [98] [228]. Je rappelle ici que dans l’e´tude pre´ce´dente les trois pa-
rame`tres qui de´crivent les mode`les sont laisse´s libres. La figure 5.37 illustre cet
effet : lorsque les parame`tres sont laisse´s libres, la valeur pre´fe´re´e de ΩM est ∼ 0.85
(pour la normalisation de M − T a` 6.5 keV qui correspond a` celle utilise´e dans les
mode`les de P. Henry [98]). Par contre lorsque je force Γ = ΩMh, la valeur pre´fe´re´e
baisse a` ∼ 0.5 (pour h=0.5; et donc Γ = 0.25). Si, de plus, je fixe la valeur de H0
a` celle obtenue par le “HST-Key program”, la valeur pre´fe´re´e devient ∼ 0.42 (et
Γ = 0.3) ce qui est tre`s proche de la valeur publie´e par Henry (2004) [98]. Un a
priori sur la forme du spectre initial des fluctuations de densite´ a donc un impact
non-ne´gligeable sur les re´sultats en terme de contraintes cosmologiques. Cependant,
lorsque Γ est laisse´ libre, sa valeur pre´fe´re´e est tre`s basse, ce qui, avec une valeur
e´leve´e de la densite´ de matie`re est en de´saccord avec un spectre strictement CDM
(Γ 6= Ω × h)... Il semble donc que dans le cadre fixe du mode`le CDM standard,
l’analyse que j’ai mene´e indique un re´sultat en accord avec le mode`le de concor-
dance ; on peut de`s lors se demander si cette approche est la bonne. Pour tenter de
re´pondre a` ce point crucial j’ai examine´ le comportement du mode`le ainsi obtenu
(ΩM ∼ 0.44, σ8 ∼ 0.6, Γ = 0.3). Les figures 5.35 (droite), 5.36(doite) et 5.38 illustrent
respectivement les re´sultats de ce mode`le en terme de pre´dictions pour la fonction
de tempe´rature locale, la fonction de luminosite´ locale et des comptages en redshift
pour les e´chantillons RDCS, EMSS, 160deg2 et MACS.
Ce travail montre que des hypothe`ses trop fortes sur la forme du spectre de
puissance initial, P (k), influencent sensiblement le re´sultat de l’e´tude statistique de
l’e´volution des amas. En particulier, l’utilisation d’un spectre force´ au cas stric-
tement CDM (Γ=ΩM × h) a pour effet de forcer les mode`les pre´fe´re´s du coˆte´ des
faibles ΩM , ce qui se ressent en terme de qualite´ d’ajustement sur les distributions
des e´chantillons en redshift et sur les donne´es locales ; alors que lorsque tous les pa-
rame`tres sont laisse´s libres, le meilleur mode`le a une valeur e´leve´e ΩM et reproduit
de manie`re satisfaisante tous les e´chantillons e´tudie´s.
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Fig. 5.37 – Influence du choix a priori de la forme du spectre de puissance sur les contraintes
cosmologiques : les courbes de gauches montrent le re´sultat du maximum de vraisemblance sur
ΩM et σ8 en laissant les parame`tres totalement libres. Les courbes du milieu et de droite montrent
le cas ou un sce´nario CDM est fixe´, c’est-a`-dire que l’on force Γ = ΩMh, on obtient ΩM ∼ 0.42
pour h=0.72 (a` droite) et ΩM ∼ 0.5 pour h=0.5 (au milieu).
Je pre´sente, dans la section suivante, l’application d’un troisie`me test cosmolo-
gique fonde´ sur l’e´volution des proprie´te´s des amas de galaxies avec le redshift, il
s’agit d’e´tudier l’e´volution de la fraction de baryons mesure´e dans les amas.
5.6 Test d’e´volution de la fraction de baryons dans les amas
L’e´tude de´taille´e de la fraction de baryons, de son profil et de son e´volution
avec le redshift est devenue possible avec la nouvelle ge´ne´ration d’instruments X
et a donne´ lieu au troisie`me article (soumis) de la collaboration : “XMM-Newton
Ω-Project III. Gas mass fraction shape in high redshift clusters”, R. Sadat et al.
(2004) [197]. Le premier re´sultat de cette e´tude a e´te´ pre´sente´ dans le chapitre 3
(section 3.4.4), il concerne la mesure du profil de masse de gaz des amas du projet
et la comparaison “grossie`re” de la forme de la distribution des baryons par rapport
aux amas locaux. Je pre´sente maintenant une analyse plus de´taille´e de ces mesures.
L’analyse mene´e par R. Sadat et al. [197] a re´ve´le´ une corre´lation entre la fraction
de masse de gaz observe´e et la tempe´rature des amas : fgaz augmente le´ge`rement
avec la tempe´rature. Pour effectuer une comparaison de´taille´e (et comparable aux
autres auteurs), R. Sadat et al. ont calcule´ la fraction de baryons dans les deux
cosmologies e´tudie´es et pour diffe´rents rayons : R2000 et R1000
3 ainsi qu’une extrapo-
lation jusqu’au rayon viriel Rv. Cette e´tude a e´te´ faite pour l’e´chantillon local e´tudie´
par Vikhlinin et al. (1999) [226] et pour l’e´chantillon d’amas distants obtenus dans
le cadre du projet “XMM-Newton Ω”. Les figures 5.39 illustrent la relation entre la
fraction de baryons et la tempe´rature dans l’e´chantillon local : fb semble augmenter
3. RX correspond au rayon mesure´ ou` le contraste de densite´ vaut X, le rayon viriel correspond a` environ R200
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Fig. 5.38 – Les courbes en point-pointille´s montrent les pre´dictions des comptages dans le
mode`le pre´fe´re´ dans le cadre fixe´ CDM (Γ = ΩMh) pour les e´chantillons RDCS, EMSS, 160deg
2
et MACS. Les parame`tres de ce mode`le sont : ΩM ∼ 0.44, σ8 ∼ 0.6 et Γ = 0.3.
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Fig. 5.39 – Fraction de masse de gaz fgaz en fonction de la tempe´rature aux rayons R2000, R1000
et Rv (de haut en bas). Les carre´s bleus (ou croix rouges) repre´sentent les observations d’amas
distants et les croix noires repre´sentent les donne´es locales. Les courbes sont les pre´dictions des
mode`les correspondant. Les croix vertes et la courbe verte repre´sentent les donne´es et les mode`les
avec l’utilisation de la relation M − T non-standard dans le mode`le de concordance.
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le´ge`rement avec la tempe´rature. Cette tendance est d’autant plus importante que
l’on observe proche du centre et elle s’amenuise au rayon viriel. En revanche, le
faible intervalle de tempe´rature de l’e´chantillon d’amas distants ne permet pas de
de´gager une tendance nette. Dans tous les cas une seconde tendance se de´gage :
la structure interne du gaz intra-amas semble varier avec le redshift et le rayon.
En effet, la comparaison des mesures de fgaz aux trois diffe´rents rayons, entre les
amas distants et les amas locaux, montre que la fraction moyenne de masse de gaz
semble augmenter moins rapidement dans les parties externes de l’amas. Ceci com-
plique l’interpre´tation de la comparaison de telles observations avec les pre´dictions
de mode`les issus d’hypothe`ses d’auto-similarite´. Les courbes repre´sente´es sur les
figures 5.39 montrent les re´sultats de ces pre´dictions pour les deux mode`les (A et
B), dans ce cas, les relations d’e´chelles impliquent que :
fg(R/Rv,T,z) = fg(R/Rv,T × T∗(0)/T∗(z),z = 0) (5.17)
ou` T∗ est une tempe´rature caracte´ristique associe´e a` une masse donne´e au redshift
z, de´finie par σ(M∗,z)=constante. Ces courbes pre´sentent les fractions de baryons
mesure´s pour les amas locaux (croix noires), pour les amas obtenus dans le cadre
du projet “XMM-Newton Ω” (carre´s bleu a` gauche et croix rouges a` droite). La
forte variation de fgaz avec le redshift dans les parties internes montre clairement
que l’autosimilarite´ ne s’applique pas au centre des amas, la` ou` les processus non-
gravitationnels sont les plus importants.
Le test cosmologique fonde´ sur l’e´volution apparente de la fraction de gaz en
fonction du mode`le sous-jacent a e´te´ propose´ en 1996 par Sasaki [199] (e´galement
Pen 1997 [169]) et e´tudie´ par plusieurs e´quipes. Une en particulier a publie´ re´cemment
un article (Allen et al., 2004 [4]) suivi d’un communique´ de presse donnant le re´sultat
en terme de contraintes sur la valeur de l’e´nergie sombre a` partir de l’e´tude de la
fraction de baryons dans 26 amas distants observe´s avec le satellite Chandra. Des
points de divergences subsistent quant a` la manie`re d’appliquer ce test. Je ne pre´cise
pas tous les de´tails de cette analyse mais un des plus importants points de de´saccord
est sur la manie`re de mesurer la fraction de baryons : dans ce cas les auteurs ont
mesure´ la fraction de baryons au rayon r2500. Les relations d’auto-similarite´ sont
a priori valables au rayon viriel de l’amas, ou` le gaz intra-amas ne subit pas trop
d’effets non-thermiques, ceci est illustre´ sur les figures 5.39. Or si la fraction de
baryons est mesure´e trop pre`s du coeur de l’amas (typiquement ou` le contraste de
densite´ vaut 2500 alors qu’il n’est que de 200 au rayon viriel), la fraction de baryons
mesure´e n’est pas repre´sentative de sa valeur universelle. L’e´volution constate´e a`
ce rayon ne refle`te donc pas directement l’e´volution due au contexte cosmologique.
Cette e´tude re´ve`le que les difficulte´s rencontre´es pour appliquer pre´cise´ment ce test
sont nombreuses.On peut cependant conclure que fgaz varie avec le rayon et avec la
tempe´rature, et donc avec la masse des amas, d’autant plus que les mesures sont
faites proche du centre, et ce de fac¸on diffe´rente en fonction du redshift. Il est de`s
lors dangereux de faire une interpre´tation cosmologique des mesures effectue´es a`
de faibles rayons.
Sur les figures de droite sont e´galement repre´sente´es les pre´dictions des mode`les
avec la relation M−T non-standard pre´sente´e section 5.3.10 (en vert), en bon accord
avec les fractions de gaz calcule´es dans ce contexte (croix vertes). Ainsi, l’e´tude de
la fraction de baryons dans les amas et son e´volution avec le redshift est en bon
accord avec les e´tudes pre´ce´dentes sur l’e´volution de la fonction de tempe´rature des
amas et l’e´volution de leur abondance en fonction du redshift (cf. section 5.3.10).
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Il existe en effet dans ce cas la meˆme de´ge´ne´rescence entre le mode`le cosmologique
et la relation masse-tempe´rature.
5.7 Comptages SZ
Le test pre´sente´ dans cette the`se peut e´galement s’appliquer a` des e´chantillons
d’amas observe´s en SZ. L’effet Sunyaev Zel’dovich permet de de´tecter des amas tre`s
lointains puisque son “flux” est inde´pendant du redshift de la source (cf chapitre
1 2.2). Cet effet est visible sur la figure 5.40, qui repre´sente la masse limite de
de´tection en fonction du redshift, pour un flux limite conside´re´.
Fig. 5.40 – Evolution en redshift du seuil de de´tection de masse (enunite´ 1015 M) pour des
observations pointe´es X avec un flux minimum de 10−15 ergs−1cm−2 ( Ω0=0.3, orange ; Ω0=1,
noir) et SZ pour un flux limite de 1 mJy ( Ω0=0.3, rouge ; Ω0=1, bleu).
En injectant dans (2.8) la relation masse-tempe´rature issue de l’e´tude des amas
X (e´quation 2.18), on obtient une nouvelle expression du flux total SZ, qui relie le











(1 + z)D−2(z) (5.18)
Ou` fν(x) et D(z) repre´sentent respectivement la partie sans dimension de la de´pendance
fre´quentielle (j(x)) et la partie sans dimension de la distance angulaire (cf. chapitre
1 section 5.19) [166] :
D(z) = 2
[2− ΩM (1− z)− (2− ΩM )
√
1 + ΩMz)]
Ω2M (1 + z)
2
(pour ΩΛ = 0) (5.19)
CHAPITRE 5. MODE´LISATION ET CONTRAINTES COSMOLOGIQUES 153
C’est l’expression 5.18 du flux SZ que j’utilise pour mode´liser le nombre d’amas
pre´vu par les mode`les de formation des structures (cf. chapitre 1 section1.2). En
effet, pour de´terminer le nombre de sources SZ plus brillantes qu’un certain flux
SZ, on inte´grera la fonction de masse a` partir d’un seuil de masse que l’on obtient














Les instruments actuellement en pre´paration, tel que Planck, devraient permettre
de de´tecter plusieurs milliers d’amas SZ, leur nombre de´pend la` aussi tre`s forte-
ment de la densite´ de matie`re. La figure 5.41 montre les pre´dictions de comptages
pour trois diffe´rents mode`les cosmologiques et pour deux flux limites typiques pour
l’instrument Planck (50 et 100 mJy). Les mode`les utilise´s dans les pre´dictions de
comptages SZ sont effectue´s avec les meˆmes mode`les que ceux utilise´s dans l’e´tude
des amas X, ainsi qu’avec la relation M − T non-standard (ligne point-pointille´e).
Les comptages sont, dans ce cas, effectue´s graˆce a` la conversion du flux limite, Sν,
en masse par la relation 5.18.
Cependant, plus les e´tudes sur l’effet SZ se pre´cisent, plus les difficulte´s pour
re´aliser des e´chantillons “flux limite´s”, dont la fonction de se´lection serait bien
de´termine´e, sont importantes. En effet, les crite`res de se´lection semblent relative-
ment complique´s a` de´terminer et une e´tude approfondie des effets syste´matiques
est ne´cessaire (cf. the`se de J.B. Melin [138]). L’e´tude de l’effet SZ reste toutefois
un des axes privile´gie´s pour l’e´tude des amas de galaxies distants et les applications
cosmologiques.
5.8 Discussion
L’e´tude de la population des amas de galaxies distants me`ne a` une contrainte
pre´cise sur les parame`tres cosmologiques et fournit, en particulier, une valeur e´leve´e
de la densite´ de matie`re de l’Univers, inde´pendamment des effets syste´matiques
e´tudie´s. Cependant, parmi les parame`tres pre´fe´re´s par cette e´tude, la valeur de Γ
est relativement faible (Γ=0.125 ±0.03) alors que la valeur ge´ne´ralement admise est
plutoˆt de l’ordre de 0.2 (bien que les re´sultats pre´liminaires du releve´ 2dF soient en
bon accord avec Γ=0.15 (Peacock, 2003 [163])). Cette valeur de Γ, e´tant donne´e la
valeur e´leve´e de ΩM , montre un de´saccord entre les distributions d’amas distants et
le spectre de puissance du cas CDM strict (en effet, on aurait dans ce cas : h ' Γ/ΩM
∼ 0.15 !). Il est admis depuis au moins 10 ans que le mode`le Einstein-De Sitter avec
H0=50 dans le cadre CDM strict est en contradiction avec la distribution des amas
a` grand redshift. De`s 1989, P.J.E. Peebles et al. font remarquer un proble`me de
cohe´rence entre la distribution des amas distants et le mode`le standard a` matie`re
noire froide (CDM avec ΩM=1.) [165] et G. Evrard relie ce proble`me a` la valeur tre`s
basse du parame`tre de biais b obtenu par l’observation des dispersions des vitesses
dans les amas [75]; il propose de`s lors d’utiliser des grands releve´s d’amas observe´s
en X pour essayer de re´soudre cette difficulte´.
J. Oukbir et A. Blanchard (1992) [151] clarifient ce proble`me et montrent la
forte de´pendance en ΩM de l’e´volution de la fonction de tempe´rature des amas
de galaxies, la de´pendance avec les autres parame`tres est relativement faible. Cet
article montre e´galement que l’analyse des donne´es uniquement locales ne permet
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Fig. 5.41 – Pre´diction du nombre d’amas observables par les missions futures (typiquement
PLANCK) dans trois cosmologies diffe´rentes : Univers critique (jaune), ouvert ΩM = 0.3 (rouge)
et Λ−CDM ΩM = 0.3 (bleu). Deux diffe´rents seuils de flux sont e´galement repre´sente´s : 50 mJy
(tirets) et 100 mJy (traits continus). Les comptages obtenus avec la relation M−T non-standard
sont e´galement repre´sente´s (ligne point-pointille´e).
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Fig. 5.42 – Parame`tres de pente du spectre de puissance (n et Γ) en fonction de l’e´chelle spatiale
k. Le domaine e´tudie´ par les amas de galaxies est repre´sente´ par la zone hachure´e verticale et
le re´sultat de cette e´tude par une zone hacure´e horizontale. Ces courbes sont produites avec un
spectre de puissance “mixte” a` deux pentes, ce qui lui permet de reproduire les fluctuations du
FDC (cf Blanchard et al., 2003 [27]).
pas de conclure sur la valeur de la densite´ de matie`re mais qu’il est, pour cela,
ne´cessaire d’e´tudier la population des amas a` grand redshift. L’anne´e 1992 marque
donc le de´but des tentatives d’application du test que j’ai expose´ dans cette the`se.
Enfin, de`s 1993, J. Bartlett & J. Silk (1993) [16] mirent en e´vidence l’incompatibilite´
de la fonction de tempe´rature des amas avec le mode`le CDM standard ; et, en
1998, A. Blanchard & J. Bartlett [24] excluent le mode`le “ouvert” avec une faible
densite´ de matie`re (notons qu’a` cette e´poque les re´sultats issus des observations de
supernovae lointaines concluant a` un mode`le domine´ par l’e´nergie sombre ne sont
pas encore publie´s !).
L’e´tude que j’ai mene´e clarifie ces questions et montre sans ambiguite´ que les
distributions d’amas distant sont bien reproduites par un mode`le a` grande densite´
de matie`re avec de la matie`re noire qui n’est pas uniquement sous forme CDM.
En ce qui concerne la faible valeur de Γ compare´e a` la valeur admise, il est im-
portant de rappeler que cette analyse contraint les parame`tres des fluctuations de
densite´ uniquement a` l’e´chelle des amas, c’est-a`-dire localement et n’a aucunement
la pre´tention de contraindre le spectre sur toutes les e´chelles spatiales. En effet, la
figure 5.42 repre´sente le parame`tre de pente du spectre de puissance des fluctua-
tions de matie`re (n ou Γ) en fonction de l’e´chelle spatial k. A l’e´chelle des amas
(zone grise´e) la valeur de la pente est du meˆme ordre que celle issue de l’e´tude des
amas distants. Cette courbe est obtenue a` partir du spectre de puissance pre´sente´
au chapitre 1 (figure 1.5) qui permet de reproduire les fluctuations du FDC dans le
cadre d’un mode`le Einstein-De Sitter. Dans ce cas, le spectre pre´sente des oscilla-
tions qui peuvent expliquer que le comportement local a` l’e´chelle des amas diffe`re
du comportement global.
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Fig. 5.43 – Rapport entre l’e´nergie thermique du gaz (∼ TX) et l’e´nergie cine´tique des galaxies
mesure´e par la dispersion des vitesses pour un e´chantillon d’amas massifs (TX > 6 keV) de
redshift compris entre 0. et 1.2. Aucun effet d’e´volution n’est de´cele´, le meilleur ajustement est
repre´sente´ par la ligne continue (avec une zone d’incertitude a` 1 σ) ; la courbe en tiret repre´sente
l’e´volution attendue pour que le mode`le de concordance soit en accord avec les donne´es. Figure
issue de Blanchard et al. 2004 [29].
Pour tenter de comprendre l’origine du conflit entre les donne´es des amas dis-
tant et le mode`le de concordance, j’ai propose´ d’utiliser une relation M − T dont
l’e´volution en redshift est tre`s diffe´rente de l’e´volution “naturellement” pre´dite par
les arguments d’autosimilarite´. L’introduction de cette relation est le seul moyen
que j’ai envisage´ qui permet de re´concilier les pre´dictions du mode`le Λ−CDM avec
les distributions d’amas a` grand redshift et avec l’e´volution de la fraction de baryon.
Cette de´ge´ne´rescence est e´galement observe´e dans les pre´dictions de comptages SZ.
Cependant cet effet est relativement violent puisque dans ce cas un amas a` z=1 se-
rait deux fois moins chaud qu’un amas de meˆme masse dans le sce´nario standard,
ce qui n’est pas e´vident a` justifier physiquement. Un tel effet est en principe ob-
servable par d’autres moyens inde´pendants ; c’est le cas, par exemple de la mesure
des dispersions des vitesses des galaxies des amas. En effet, les galaxies et le gaz
sont pie´ge´s dans le meˆme puits de potentiel, celui de la matie`re noire. Dans ce
cas, la relation < kT >=< µmpσ
2 > (ou` σ2 est la dispersion des vitesses) est ge´ne´rale
puisque les galaxies et le gaz sont soumis au meˆme potentiel gravitationnel : on peut
comparer les quantite´s kT et σ2 a` diffe´rentes e´poques et de´celer ainsi d’e´ventuels
effets d’e´volution [29]. La figure 5.43 montre cette comparaison en fonction du red-
shift, avec β−1=TX/σ2 ; aucune tendance n’est de´cele´e, ce qui est en accord avec un
parame`tre β inde´pendant du redshift. L’e´volution attendue dans le cas du mode`le
a` faible densite´ de matie`re est repre´sente´e par la ligne pointille´e. Le re´sultat ob-
tenu en terme de contrainte sur la densite´ de matie`re est donc e´tablit de manie`re
particulie`rement stable et robuste.
Une e´tude multilongueur d’onde des amas du programme “XMM-Newton Ω”
est e´galement en cours, en collaboration avec J.P. Kneib et son e´quipe. Nous dispo-
sons, pour trois de nos huit amas, des observations faites au VLT avec l’instrument
FORS1. Bien que l’e´chantillon soit encore trop faible pour effectuer une comparai-
son statistique des mesures avec diffe´rentes me´thodes (X et optique), je pre´sente
a` titre d’illustration les images obtenues en optique (cordialement fournies par P.
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Hudelot [103]). Cette e´tude multi longueur d’onde est tre`s pre´liminaire mais une
Fig. 5.44 – Observations optiques de RXJ1354 (P. Hudelot [103])
comparaison syste´matique des parame`tres des amas obtenus par l’e´tude des rayons
X d’une part et des de´formations gravitationnelles d’autre part devrait nous per-
mettre de mieux comprendre la physique des ces objets particulie`rement utiles a` la
cosmologie. La comparaison des masses obtenues devrait e´galement permettre de
tester l’e´volution de la relation M-T.
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Conclusion
Dans le contexte tre`s dynamique de la cosmologie a` l’aube du XXIie`me sie`cle,
j’ai, dans cette the`se, exploite´ un nouveau test cosmologique global et puissant
qui permet de contraindre la valeur de la densite´ de matie`re de l’Univers, ΩM ,
de manie`re inde´pendante et comple´mentaire des autres tests. Celui-ci est fonde´ sur
l’e´tude de l’e´volution de la population des amas de galaxies en fonction de l’e´poque.
Ces objets e´tant les plus grands et les derniers a` se former, dans le sce´nario de
formation hie´rarchique des structures, leur nombre en fonction de l’e´poque est tre`s
de´pendant de la cosmologie sous-jacente.
Le resultat principal de cette e´tude est la contrainte pre´cise des parame`tres
cosmologiques, en particulier ΩM , a` partir d’un e´chantillon statistique d’amas a`
grand redsift (z>0.3) comprenant environ 300 amas compare´s a` la population locale,
caracte´rise´e par un e´chantillon d’amas locaux se´lectionne´s avec les meˆmes crite`res
de se´lection que les releve´s lointains. La taille des e´chantillons de´sormais disponibles
permet d’atteindre une pre´cision remarquable par cette e´tude : la valeur obtenue
pour la densite´ de matie`re en combinant les e´chantillons inde´pendants est ΩM=0.98
± 0.15 ± 0.12 (la seconde incertitude vient des effets qui n’ont pas e´te´ pris en compte
dans l’e´tude statistique, cf. section 5.3). Ce re´sultat de´montre la puissance de ce test
cosmologique et fait entrer l’e´tude des amas de galaxies dans “l’e`re de la cosmologie
de pre´cision”. Cette e´tude exclue le mode`le de concordance avec une contrainte forte
sur la densite´ de matie`re : ΩM < 0.75 a` 95% de confiance. Un point important de cette
the`se est l’e´tude de´taille´e de toutes les erreurs syste´matiques qui peuvent intervenir
dans cette analyse : choix de la fonction de masse, normalisation et pente de la
relation M−T , choix de la relation L−T locale, e´volution de la relation L−T a` grand
redshift, dispersion de la relation L−T , incertitudes sur les flux limites de de´tection.
Celles-ci ont e´te´ (et sont encore) les sources des diffe´rences obtenues entre plusieurs
travaux. Ce travail montre que moyennant une mode´lisation qui prend en compte les
erreurs de mesures et les incertitudes lie´es aux relations interme´diaires, le re´sultat
en terme de parame`tres cosmologiques et de comptages d’amas a` grand redshift
est finalement peu sensible a` tous ces effets. Celui-ci est donc e´tablit de manie`re
particulie`rement stable, inde´pendamment des ingre´dients de la mode´lisation. De
plus, tous les e´chantillons e´tudie´s montrent un comportement individuel similaire
et leurs distributions en redshift sont bien reproduites par le meˆme mode`le. Ce
mode`le permet e´galement de reproduire de manie`re satisfaisante les donne´es de la
fonction de tempe´rature locale et a` grand redshift.
Les re´sultats que j’ai obtenus au cours de cette the`se sont d’une grande im-
portance pour la compre´hension de notre Univers puisqu’ils vont a` l’encontre du
mode`le qui fait actuellement le consensus. En effet, depuis tre`s re´cemment, les
faveurs des cosmologistes vont vers un mode`le dans lequel plus de la moitie´ de
la densite´ d’e´nergie de l’Univers serait sous forme d’“e´nergie sombre” : le mode`le
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Λ − CDM dit de “concordance”. Celle-ci, de nature totalement inconnue, pourrait
avoir le comportement de la “constante cosmologique”, historiquement introduite
par A. Einstein (1916). Cependant, le test cosmologique applique´ dans cette the`se
aboutit a` une conclusion diffe´rente : l’e´volution des amas de galaxies observe´e est
bien reproduite par un mode`le d’Univers a` grande densite´ de matie`re dans lequel il
n’est nul besoin d’introduire de contribution supple´mentaire. Le mode`le de “concor-
dance” a, quant a` lui, tendance a` surestimer le nombre d’amas a` grand redshift
(d’environ un ordre de grandeur a` z∼0.5). Ainsi ces re´sultats remettent en cause
le paradigme standard, qui s’est re´pandu a` une vitesse tre`s impressionnante depuis
1998 (date de parution des re´sultats sur l’observation de supernovae lointaines).
Lorsque j’ai de´bute´ cette the`se, le contexte, en terme de contraintes cosmo-
logiques issues de l’e´tude des amas de galaxies, e´tait le suivant : de nombreuses
analyses de diffe´rents e´chantillons d’amas locaux ont abouti a` des contraintes, en
bon accord, sur le couple (ΩM -σ8). Puis les e´tudes d’e´volution de la fonction de
tempe´rature et/ou de luminosite´ ont mene´ a` des re´sultats sensiblement diffe´rents,
ne permettant pas de conclusions de´finitives. Une des principales raisons a` cela vient
des diffe´rentes approches de l’e´chantillon local et des erreurs syste´matiques dues a`
la me´connaissance de la relation masse-tempe´rature. Enfin, l’e´tude de la distribu-
tion en redshift a longtemps souffert d’une autre de´ge´ne´re´scence qui subsiste entre
le parame`tre ΩM et le facteur d’e´volution de la relation luminosite´-tempe´rature β.
L’arrive´e des satellites X de nouvelle ge´ne´ration, XMM-Newton en particulier,
a permis une mesure pre´cise de la relation L − T a` grand redshift et de mettre en
e´vidence une e´volution par rapport a` la relation locale. Cette mesure permet de`s
lors de calculer l’abondance des amas en fonction du redshift et d’analyser les his-
togrammes de distribution des amas contenus dans des e´chantillons “flux limite´”. Il
est alors possible de re´aliser une e´tude statistique sur toutes ces distributions pour
en extraire les parame`tres cosmologiques qui de´finissent le mode`le reproduisant le
mieux ces distributions. Ceci a e´te´ effectue´ par une analyse en maximum de vrai-
semblance, en combinant les principaux e´chantillons inde´pendant et en introduisant
les travaux les plus re´cents sur la fonction de masse et les relations L− T et M − T .
En particulier, cette e´tude inclut la relation M − T dont le coefficient de´pend de la
cosmologie, ce qui e´vite la principale source d’erreur syste´matique du proble`me.
Au-dela` des e´tudes similaires qui me`nent toutes a` des re´sultats en accord avec
ceux de cette the`se, j’ai e´galement chercher a` comprendre les diffe´rences qui peuvent
expliquer les re´sultats obtenus par d’autres e´quipes, qui semblent en accord avec le
mode`le de concordance. Il ressort de cette e´tude que la normalisation pre´alable des
mode`les aux donne´es de la fonction de tempe´rature locale est indispensable et qu’un
a priori sur la forme ge´ne´rale du spectre de puissance des fluctuations (Γ = Ω h pour
le CDM) influence significativement le re´sultat en terme de parame`tres cosmolo-
giques. Mais dans ces diffe´rents cas, les meilleurs mode`les obtenus ne reproduisent
pas les donne´es (locales ou a` grand redshift) de manie`re satisfaisante.
Une e´tude de´taille´e de la fraction de baryon dans les amas lointains a` e´galement
pu eˆtre mene´e sur l’e´chantillon observe´ par le programme “XMM-Newton Ω”; cette
e´tude illustre la difficulte´ a` conclure en terme de parame`tre cosmologique sur cette
base. Cependant, l’e´tude de l’e´volution de la fraction de baryon semble corroborer
les conclusions de l’e´tude des comptages d’amas pre´sente´e dans cette the`se.
Pour tenter de comprendre l’origine du “conflit” entre cette e´tude et le mode`le
de concordance, j’ai propose´ d’introduire dans les mode´lisations une nouvelle rela-
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tion M − T dont l’e´volution en redshift est tre`s diffe´rente de celle attendue dans les
relations d’e´chelle “naturelle”. Cette transformation drastique, qui remet totale-
ment en cause notre compre´hension des amas de galaxies, permet de re´concilier les
comptages d’amas avec le mode`le de concordance ainsi qu’avec les mesure de frac-
tion de baryons dans les amas lointains. Mais d’autres e´tudes montrent que cette
effet important n’est pas observe´ : ni dans les mesures de la relation M − T a` grand
redshift, ni dans la comparaison des vitesses de dispersions avec la tempe´rature X.
Cette effet ne semble donc pas eˆtre a` l’origine du proble`me.
D’autre part, l’e´tude statistique que j’ai mene´e montre que la limite en pre´cision
d’une telle analyse est peut-eˆtre atteinte puisqu’elle semble de´sormais domine´e par
les incertitudes lie´es a` l’e´chantillon local, en effet, les tests re´alise´s avec plusieurs
centaines, voire des milliers d’amas fictifs a` grand redshift ne permettent pas d’aug-
menter la pre´cision statistique. Il est donc ne´cessaire de concentrer des efforts sur
l’e´tude plus de´taille´e des amas locaux afin de re´duire les incertitudes lie´s a` la fonc-
tion de tempe´rature locale.
La dernie`re de´cennie a connu de nombreux effort en cosmologie observation-
nelle et une course a` la pre´cision, mais ces efforts sont reste´s relativement limite´s
a` l’e´tude des supernovae et du FDC, alors que l’e´tude syste´matique des amas de
galaxies est reste´e marginale. Ainsi, pour ame´liorer la pre´cision de´ja` remarquable
de cette analyse une meilleure caracte´risation de l’e´chantillon local est ne´cessaire
ainsi que la prise en compte des parame`tres physiques des amas pre´sents dans
les e´chantillons a` grand redshift. D’autre part, l’utilisation de nouvelles me´thodes
d’analyse statistique, en particulier les “Monte Carlo Markov Chains” (MCMC)
devrait permettre de mener une e´tude encore plus de´taille´e prenant en compte
tous les diffe´rents effets qui peuvent influencer l’e´tude et toutes les donne´es dispo-
nibles (ce qui n’est pas possible actuellement a` cause des limites physiques dues aux
syste`mes d’exploitation informatiques).
Ce travail permet donc de reposer la question de l’e´volution de l’Univers et
de prendre avec pre´cautions les re´sultats de “cosmologie de pre´cision” annonce´s
par les travaux les plus re´cents : il est indubitable que la pre´cision statistique des
mesures s’ame´liorent constamment (les re´sultats obtenus dans cette the`se en sont
un bon exemple) mais il ne faut cependant pas conclure trop vite quand a` notre
connaissance des composantes de l’Univers. Ainsi, en ce qui concerne la de´tection
de l’acce´le´ration de l’expansion et de la pre´ponde´rance de la composante d’“e´nergie
sombre”, je reprend volontiers une phrase de P.J.E. Peebles (2002) pour conclure :
“The case for detection of dark energy is serious but not yet as convincing; we wait
more checks that may come out of work in progress.”
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Chapitre 6
En marge de la science... Un
nouveau chapitre de the`se
6.1 Pre´sentation de la the`se
L’astrophysique est un domaine d’e´tude qui ne cesse de s’e´largir avec l’avance´e
de la recherche, et la cosmologie, e´tude de l’Univers dans son ensemble, est un do-
maine en pleine effervescence depuis une dizaine d’anne´es. En effet, l’e´tude de l’Uni-
vers en tant qu’objet physique a connu un formidable essor au de´but du vingtie`me
sie`cle avec l’ave`nement de nouvelles the´ories telles que la relativite´ ge´ne´rale (Ein-
stein 1905) et la the´orie du Big-Bang (Lemaˆıtre, De Sitter...). Il faut ensuite at-
tendre les progre`s des observations astronomiques pour pouvoir valider en partie ces
the´ories. Une avance´e fondamentale fut l’observation, pour la premie`re fois en 1965,
d’une lumie`re fossile appele´e Fond Diffus Cosmologique. Cette observation dans le
domaine des ondes radio est en quelque sorte une photo instantane´e de l’Univers
a` ses de´buts, lorsqu’il n’e´tait aˆge´ que de 300 000 ans (son aˆge actuel e´tant estime´
a` 15 milliards d’anne´es). Elle constitue l’une des plus pre´cieuses preuves observa-
tionnelles de la the´orie du Big-Bang. De`s lors, de nombreux efforts internationaux
ont e´te´ fournis pour tenter de mieux comprendre la composition et l’e´volution de
l’Univers. A la fin du vingtie`me sie`cle, les expe´riences de mesure des“parame`tres
cosmologiques” (qui de´crivent le contenu de l’Univers) se sont multiplie´es ainsi
que les publications scientifiques donnant des mesures toujours plus pre´cises et
nombreuses. Nous serions meˆme entre´s dans l’e`re de la “cosmologie de pre´cision”
a` entendre les communications des cosmologistes dans les confe´rences internatio-
nales. Il est vrai que de nombreuses expe´riences tendent a` exhiber une description
concordante de l’Univers, avec un consensus sur la valeur des parame`tres de l’Uni-
vers. Cette description est pour le moins de´stabilisante puisqu’elle pre´voit que seule
5% de l’e´nergie pre´sente dans l’Univers serait sous forme de matie`re telle que nous
l’observons, 25% sous forme de matie`re noire que nous n’observons pas mais que
nous mesurons et les 70% restant seraient pris par la myste´rieuse “e´nergie sombre”.
Outre la ve´racite´ scientifique de ces de´couvertes, la rapidite´ avec laquelle toute la
communaute´ s’est approprie´ ce consensus est impressionnante. Ainsi les enjeux de
ce travail se situent au niveau tre`s fondamental de notre compre´hension de l’Univers
mais e´galement sur un plan plus sociologique de la pense´e scientifique.
La the`se que j’ai pre´pare´e durant ces trois dernie`res anne´es au sein de l’e´quipe
de cosmologie du Laboratoire d’Astrophysique de Toulouse (Observatoire Midi-
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Pyre´ne´es), sous la direction du professeur Alain Blanchard, s’intitule:“Etude des
amas de galaxies distants et application a` la contrainte des parame`tres cosmolo-
giques”. Elle s’inscrit dans ce contexte et propose de de´terminer les parame`tres
physiques de l’Univers (en particulier sa densite´ de matie`re) en e´tudiant la forma-
tion et l’e´volution des plus grandes structures : les amas de galaxies. La vitesse a`
laquelle les structures se forment au cours de l’expansion de l’Univers de´pend tre`s
fortement de sa densite´ de matie`re. L’e´tude des amas de galaxies distants n’est ren-
due possible qu’avec l’arrive´e d’instruments d’observations toujours plus pre´cis et
puissants, capables d’observer les objets astronomiques dans diffe´rentes longueurs
d’ondes. J’ai, pour ma part, participe´ a` une collaboration internationale articule´e
autour du satellite-observatoire de rayons X: XMM-Newton de l’ESA. Cette colla-
boration nous a permis de collecter suffisamment d’observations pour me permettre
d’e´tudier l’e´volution de la population des amas de galaxies. Ce the`me de recherche
s’inscrit parfaitement dans les orientations scientifiques du laboratoire d’astrophy-
sique de Toulouse qui est le pre´curseur de l’e´tude des amas de galaxies dans le do-
maine optique et infrarouge. Au niveau international, d’autres e´quipes travaillent
sur des sujets similaires (au Max Planck Institute de Garching, a` l’Universite´ de
HAWAII et au Center for Astrophysics de Cambridge). Jusqu’a` un certain point
nos re´sultats concordent mais les conclusions finales diffe`rent, en particulier avec le
groupe allemand. Je pense cependant bien comprendre la raison de ces diffe´rences
et, au sein de mon e´quipe, nous avons clairement argumente´ en faveur de notre
me´thode. Un point de divergence subsiste : nous avons montre´ que, d’apre`s l’e´tude
de la formation des amas de galaxies, la pre´sence de la fameuse “e´nergie sombre”,
ou “constante” cosmologique, n’est pas ne´cessaire pour rendre compte des observa-
tions. En ce sens, nous sommes en contradiction avec les conclusions pre´alables de
nombreux colle`gues cosmologistes. Il s’agit donc d’un proble`me tre`s important qui
doit eˆtre pris en compte et e´lucide´ pour une meilleure compre´hension de l’Univers.
Pour ma part, je me suis inse´re´ dans le projet un an apre`s le lancement du
satellite. Mon travail est l’interpre´tation cosmologique des re´sultats d’observations.
Ceci implique une connaissance approfondie de la partie “observations et traitement
de donne´es” ainsi qu’une approche plus the´orique de la formation des structures
de l’Univers et de sa mode´lisation nume´rique. J’ai choisi ce projet pour diffe´rentes
raisons dont : l’effervescence actuelle du domaine (avec la “rede´couverte” de la
constante cosmologique en 1998), les qualite´s humaines et scientifiques de mon
directeur de the`se (Alain Blanchard) et du responsable du projet (Jim Bartlett)
et la situation ge´ographique de mon laboratoire d’accueil (a` ne pas ne´gliger apre`s
trois ans d’e´tudes a` Strasbourg !). J’avais e´galement choisi ce sujet pour prendre
part a` la partie observationnelle du projet (avec XMM-Newton) que j’ai rapidement
duˆ abandonner faute de temps et a` cause du manque d’outils informatiques bien
approprie´s. En effet le logiciel de traitement de donne´es pour le satellite XMM-
Newton a e´te´ finalise´ en meˆme temps que les donne´es arrivaient et, pour ce type de
donne´es en particulier, il ne´cessitait de nombreux ame´nagements qui auraient pris
une part trop importante de mon temps de recherche; j’ai donc laisse´ cette partie
“observationnelle” a` d’autres membres de la collaboration.
6.2 Ressources humaines et financie`res
Pour re´aliser cette the`se j’ai be´ne´ficie´ d’une allocation du ministe`re de la re-
cherche, d’une allocation de monitorat de l’Universite´ Paul Sabatier, de fonds
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propres au projet d’e´tude des amas distants avec XMM-Newton et au projet de
de´veloppement d’une base de donne´es sur les amas X en collaboration avec le CNES.
Allocation de recherche ministe´rielle: 36 mois × 1000 euros = 36000 euros+charges
* Allocation de monitorat: 36 ×200 = 14400+charges
* Financement par l’e´quipe d’accueil: 800 par an => 2400
* Fonds propres aux projets (XMM, CNES)
6.3 Gestion du projet
Pour re´aliser ce projet, j’ai travaille´ au sein d’une collaboration internationale.
Celle-ci a e´te´ cre´e´e dans le but de mettre en commun des moyens humains, financiers
et en temps d’observation (tre`s couˆteux avec XMM-Newton). A mon arrive´e dans
ce projet, nous attendions, avec impatience, les donne´es issues des observations
avec le nouveau satellite XMM-Newton de l’ESA. Dans le but d’eˆtre capable de
re´duire et de traiter ces donne´es, je me suis inscrit a` un stage organise´ par l’un des
laboratoires charge´s du suivi du satellite et du traitement des donne´es qui arrivent
sur Terre: le VILSPA (VIllafranca Satellite Tracking Station) dans la banlieue de
Madrid. Puis j’ai cherche´ a` travailler en relation avec des personnes de´ja` implique´es
dans ce domaine : Philippe Marty (en fin de the`se l’IAS sur la calibration des
de´tecteurs X du satellite) et Bruce Gendre (e´galement en the`se sur le sujet, au
CESR). Paralle`lement au traitement des donne´es (qui m’a occupe´ une partie de
la premie`re anne´e), j’ai travaille´ sur la mode´lisation de la formation des amas de
galaxies. La` encore, j’ai cherche´ a` travailler en relation avec des personnes ayant de´ja`
re´fle´chi et travaille´ sur ce domaine : Alain Blanchard, mon directeur de the`se, mais
aussi Jim Bartlett, Rachida Sadat et Marian Douspis. Ce travail de mode´lisation,
la comparaison des re´sultats obtenus aux observations et son interpre´tation ont
occupe´ le reste de ma the`se. Etant donne´ l’importance de ce sujet de recherche, j’ai
e´galement e´te´ amene´ a` beaucoup me de´placer a` travers le monde pour exposer et
expliquer mes re´sultats au reste de la communaute´.
6.4 Compe´tences et domaines d’expertise
6.4.1 Ge´ne´ral
Le travail de the`se ne´cessite tout d’abord une capacite´ a` travailler seul, en
particulier lors du de´veloppement de codes de mode´lisation nume´rique ou lors de
repre´sentations dans des confe´rences internationales. Il s’agit de savoir organiser un
travail de recherche a` moyen terme pour faire aboutir un projet scientifique et en
communiquer les re´sultats. Par ailleurs, ce travail dans un laboratoire scientifique
requiert aussi la capacite´ a` travailler en e´quipe, a` partager et e´changer les connais-
sances, a` rechercher des partenaires compe´tents dans les domaines ou on manque
d’expertise. Dans le projet auquel j’ai participe´, la capacite´ a` travailler au sein
d’une collaboration internationale est e´galement de´terminante. En effet, dans une
collaboration d’une quinzaine de personnes de quatre diffe´rents pays, tout le monde
n’a pas les meˆmes pre´occupations et il faut savoir se faire entendre et apporter sa
part au travail collectif tout en se forgeant un profil bien de´termine´ et bien identifie´.
Lorsque le projet aboutit a` des premiers re´sultats, un effort particulier est mis pour
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en communiquer les conclusions ; il s’agit de participer par des pre´sentations orales
a` diffe´rentes confe´rences et rencontres scientifiques internationales et de rencontrer
des journalistes et le grand public afin de vulgariser les de´couvertes. Cette partie
du travail, souvent ne´glige´e, a occupe´ une fraction significative de mon temps (Cf.
ci-dessous). Enfin, mon engagement a` l’Universite´ Paul Sabatier en temps que moni-
teur de l’enseignement supe´rieur m’a demande´ d’organiser mon travail de recherche
en tenant compte e´galement du temps d’enseignement.
6.4.2 Scientifique
Cette the`se effectue´e dans un domaine en pleine effervescence, la cosmologie,
m’a e´videmment apporte´ de nombreuses connaissances et expe´riences nouvelles. J’ai
tout d’abord acquis de nouvelles connaissances the´oriques dans plusieurs domaines
de l’astrophysique : astronomie X, cosmologie, relativite´, formation des structures,
etc. J’ai e´galement acquis des compe´tences en informatique ge´ne´rale (syste`mes d’ex-
ploitation, installation de machines, Unix, Linux), en programmation informatique
dans diffe´rents langages (Fortran, IDL, HTML.), en mode´lisation nume´rique de
proble`mes physiques et en traitement de donne´es satellite. Dans le but de commu-
niquer nos re´sultats j’ai de´veloppe´ des compe´tences dans la re´alisation de supports
de communication (pre´sentations informatise´es, posters, articles).
6.4.3 Enseignement
Le monitorat m’a permis de m’exercer a` l’enseignement Universitaire pendant
ces trois anne´es de the`se et ainsi de tester ma capacite´ a` enseigner plusieurs do-
maines dans diffe´rentes conditions. J’ai ainsi eu l’occasion d’enseigner des travaux
pratiques de physique, optique, e´lectricite´ mais e´galement des travaux dirige´s et tra-
vaux pratiques en astronomie, incluant la re´solution d’un proble`me concret a` partir
d’observations et une veille´e de de´couverte du ciel (a` l’œil nu et avec instruments).
J’ai effectue´ pendant ces trois anne´es environ 270 heures d’enseignement. Meˆme si
la structure administrative de l’Universite´ peut parfois sembler trop inertielle, frei-
nant certaines initiatives, cette expe´rience d’enseignement m’a comble´ et a confirme´
mon penchant pour cette approche du me´tier de chercheur. J’irais meˆme jusqu’a`
dire que je n’envisage pas de carrie`re dans la recherche sans cette dimension de
partage des connaissances. Le monitorat m’a e´galement permis, par l’interme´diaire
du CIES (Centre d’Initiation a` l’Enseignement Supe´rieur), de suivre des stages de
formation tre`s divers tels que: “La voix: prise de conscience et de confiance”, “Ap-
proche sociologique de l’organisation des Universite´s”, “Aspects e´motionnels de la
vie d’enseignant chercheur”, “De´ontologie de l’enseignement supe´rieur”, “Fonda-
mentaux de la communication”, “Didactique scientifique”, ou encore “Cre´ation de
pages Web”.
6.4.4 Communication
La the`se m’a permis d’exercer ma capacite´ a` communiquer d’une autre manie`re:
par les confe´rences scientifiques internationales. Ayant la chance d’avoir obtenu des
re´sultats qui marquent j’ai eu de nombreuses occasions de pre´senter mon travail
dans diffe´rentes confe´rences, se´minaires et ateliers en France et a` l’e´tranger (en
Anglais). J’ai pu ainsi me rendre a` Paris, Marseille, Strasbourg, Blois, Arcachon,
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Carge`se, en Gre`ce, Italie, Espagne, aux Etats-Unis, au Vietnam, au Portugal et
y pre´senter mes re´sultats, soit sous forme de poster commente´ (3 fois) soit par
une pre´sentation orale. J’ai e´galement eu l’occasion d’expliquer mes travaux a` des
journalistes scientifiques de diffe´rents media (Cf. retombe´es du projet).
6.4.5 Social
Au cours de ces trois anne´es au sein du laboratoire d’astrophysique de Toulouse
j’ai eu un roˆle de repre´sentation e´tudiante au conseil de laboratoire : e´lu pour deux
ans, j’ai ainsi pu participer a` la vie scientifique et sociale du laboratoire en prenant
part aux de´cisions discute´es en conseil. J’ai e´galement participe´ a` la vie sociale en
organisant des rencontres pour les e´tudiants en the`se, en particulier deux “journe´es
des the`ses”durant lesquels tous les doctorants e´taient invite´s a` pre´senter leurs tra-
vaux devant le personnel de l’Observatoire. J’ai aussi participe´ a` l’organisation de
l’Ecole d’e´te´ de Carge`se 2003 : “Frontiers of the Universe”, dont Alain Blanchard
e´tait le responsable.
6.4.6 Diffusion des connaissances et activite´s de formation
La diffusion des connaissances scientifiques, principalement en astronomie, oc-
cupe une partie de mon temps depuis plus de dix ans sous la forme d’animations,
de formations et de communications grand public (confe´rences, cours). Cet aspect
s’est renforce´ au cours de ma the`se, j’en fournis ici les exemples les plus re´cents:
– Confe´rences be´ne´voles : a` l’Observatoire Ple´iades pour la Nuit des e´toiles (2002),
a` la salle des feˆtes de Ramonville St Agne pour le Festival de l’Espace (Plane`tes-
Science 2002), a` l’Observatoire de Jolimont pour la Socie´te´ d’Astronomie Po-
pulaire (2002-2004), a` la Cite de l’Espace a` l’occasion du Rallye solaire (2003),
au Lyce´e Limayrac pour des e´tudiants en BTS (2001), etc.
– Formation be´ne´vole d’animateurs en astronomie pour l’association Plane`te-
Sciences a` l’observatoire de la base de loisir de Buthier (Fontainebleau, 2001).
– Encadrement et accompagnement de deux groupes de lyce´ens au cours de
l’ope´ration Colle`ges et Lyce´es de nuit de Plane`tes-Sciences avec une mission
d’observation d’une semaine a` l’Observatoire de Haute Provence (2000).
– Encadrement de formations professionnelles pour le comite´ d’entreprise de
“Cap Gemini” (environ 6 stages de 4 jours chacun entre 1999 et 2003),
– Cours a` la Cite´ de l’Espace (Organisation et enseignement, 2004).
– Participation a` un se´minaire interassociatif national et a` un groupe de travail
sur la formation en astronomie.
– Cre´ation d’une association de diffusion des connaissances scientifiques (ARC-
TURUS, 2002).
6.5 Retombe´es du projet
Les re´sulats que j’ai obtenus au cours de ma the`se constituent les premiers
re´sultats cosmologiques issus d’observations du satellite observatoire XMM-Newton
de l’ESA et ont donc be´ne´ficie´ d’un inte´reˆt particulier au sein de la communaute´
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scientifique et me´diatique. XMM est le plus gros te´lescope spatial en fonction ac-
tuellement.
Les retombe´es en termes de communication ont e´te´ rapides, nombreuses et
be´ne´fiques pour le laboratoire, pour l’e´quipe et pour moi. De nombreux media
se sont inte´resse´s a` ces re´sultats, suite a` la parution de communique´s de presse
(CNRS, CNES, ESA) ceci nous a permis d’expliquer nos travaux a` plusieurs re-
prises (Ciel et Espace (12/03 et 02/04), La Recherche (02/04), Science et Avenir
(02/04), The Economist (02/04), The New York Times (02/04) et de nombreux
sites internet de vulgarisation scientifique).
Pour l’Agence Spatiale Europe´enne (ESA), ce projet a eu des retombe´es be´ne´fiques
en termes de communication: il s’agit des premiers re´sultats cosmologiques obte-
nus avec le plus grand projet spatial actuel de l’ESA. De plus les re´sultats obtenus
soule`vent un proble`me fondamental dans la compre´hension de notre Univers. Ce
projet a e´galement permis de renforcer la spe´cificite´ du laboratoire d’Astrophysique
de Toulouse associe´ a` l’e´tude des amas de galaxies depuis sa cre´ation (1982).
Pour le grand public, les re´sultats de ce projet permettent de mieux comprendre
la formation des structures observe´es dans l’Univers et d’aborder les re´centes conclu-
sions “cosmologiques” avec un esprit critique aiguise´.
6.6 Conclusion-Principaux enseignements
Le choix d’un sujet de the`se dans un domaine en pleine effervescence est bien suˆr
un atout et fournit un contexte de travail tre`s dynamique. Le choix du directeur
de the`se est e´videmment fondamental mais tre`s difficile dans la mesure ou il est
ne´cessaire de connaˆıtre les personnes sans force´ment fre´quenter les laboratoires de
recherche avant le stage de DEA. La bonne entente entre le directeur de the`se et
l’e´tudiant est incontournable ainsi que l’ambiance de travail dans l’e´quipe d’accueil.
Les qualite´s scientifiques et humaines du directeur sont e´galement fondamentales
a` l’aboutissement d’une “bonne the`se”. Le directeur de the`se doit pouvoir eˆtre
disponible et a` l’e´coute de son e´tudiant. Pour ma part j’ai eu la chance de choisir
un directeur de the`se qui rassemble toutes ces qualite´s avec, en plus, une expertise
scientifique incontestable.
La participation a` ce projet et son aboutissement m’ont e´videmment apporte´
e´norme´ment d’acquis professionnels que j’ai eu l’occasion d’exposer dans ces quelques
pages. Je retiendrai particulie`rement la possibilite´ d’exercer ma passion, l’astrono-
mie, a` un niveau professionnel pendant trois anne´es et de rencontrer des colle`gues
dans le monde entier pour confronter des ide´es. Les expe´riences ve´cues durant ces
trois anne´es, ajoute´es aux compe´tences et connaissances acquises, m’apportent une
ve´ritable expertise dans les domaines aborde´s ainsi qu’une meilleure connaissance
du secteur de l’astronomie professionnelle, amateur et me´diatique. Je tire donc un
bilan tre`s positif de cette expe´rience. Le seul petit regret que je pourrais e´mettre
est le manque d’observations directes avec des te´lescopes terrestres. En effet, e´tant
passionne´ d’astronomie et d’observation, j’aurais aime´ participer a` des campagnes
d’observation dans les grands observatoires terrestres. Mais ma the`se m’a permis
d’utiliser des observations du plus gros observatoire-satellite et d’en tirer des conclu-
sions tre`s importantes pour la cosmologie moderne.
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Annexe A
De´tail des e´quations...
A.1 Expression ge´ne´rale du facteur de croissance des instabilite´
gravitationnelles (adapte´ de Lahav & Suto (2003) [120])
Dans la plupart des cas d’inte´reˆt cosmologique (c’est-a`-dire pour des perturba-










− 4piGρ¯δk = 0 (A.1)
ou` ρ¯ est la densite´ moyenne de l’Univers.
Les solutions pertinentes, les modes croissants, peuvent eˆtre obtenus de la
manie`re suivante. Conside´rons tout d’abord l’expression du parame`tre de Hubble,
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ou` H˙ ≡ ∂H/∂t. Le parame`tre de Hubble H satisfait donc l’e´quation diffe´rentielle :




Cette e´quation co¨ıncide avec celle des perturbations line´aires δk. On obtient alors la
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D’ou` l’on de´duit l’expression formelle pour le mode croissant :














ou` le facteur nume´rique est choisit de manie`re a` reproduire le comportement limite
en z →∞ : D(z) → 1/(1 + z) for z →∞.
Les expressions du facteur de croissance pour diffe´rents jeux de parame`tres
cosmologique sont fournies en annexe 2.
A.2 De´tails des formules utilise´es dans les mode´lisations (adapte´
de Henry (2000, 2004) [97] [98])
Je ne reprends ici que les expressions qui s’ave`rent utiles au travail que j’ai
pre´sente´. Je pre´sente donc les expressions du facteur de croissance des fluctuations
D(ΩM ,z), la distance de luminosite´ DL(ΩM ,z), le volume comouvant V (ΩM ,z) cor-
respondant a` un angle solide dΩ, le seuil de densite´ critique δc(ΩM ,z) pour qu’une
surdensite´ s’effondre au redshift z et le contraste de densite´ des structures ∆(ΩM ,z)
(rapport de la densite´ de la structure qui s’effondre a` z a` la densite´ moyenne de
l’univers). La plupart de ces e´quations sont issues de Peebles, 1980 [166]






















∆(1,z) = 18pi2 ' 177.7 (A.11)
A.2.2 Cas d’univers “ouvert” : ΩM < 1, ΩΛ = 0
























































































A.2.3 Cas d’univers “plat” : ΩM < 1, ΩΛ = 1− ΩM















































∆(ΩM ,z) = 18pi
2(1 + 0.4093x2.71572) (A.23)
A.2.4 Cas ge´ne´ral
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j
i 0 1 2 3 4
0 546.67 -137.83 94.083 -204.68 111.51
1 -1745.6 627.22 -1175.2 2445.7 -1341.7
2 3928.8 -1519.3 4015.8 -8415.3 4642.1
3 -4384.8 1748.7 65362.1 11257. -6218.2
4 1842.3 -765.53 2507.7 -5210.7 2867.5
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3 + Ωk0 + ΩΛ0
]−1/2
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ΩM0(1 + z)3 + (Ωk0(1 + z)2 + ΩΛ0
(A.30)
(A.31)




Cij(ΩM (z)− 0.2)iΩΛ(z)j (A.33)
ou` les Cij sont reporte´s dans le tableau A.1 (valable pour 0.2< Ω < 1.1 et 0
< ΩΛ <1 (Pierpaoli et al, 2001 [175]).
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Annexe B
Cas particuliers de l’e´chantillon local
B.1 Cas particuliers dans l’e´tudes de l’e´chantillon d’amas locaux
– A970 : Cet amas pre´sente des mesures de flux tre`s disparates selon les auteurs
et l’instrument utilise´. J’ai donc choisi la mesure la plus re´cente (Lima Neto
et al. 2003 [126]). Celle-ci utilise des donne´es du satellite X BeppoSax et ob-
tient une mesure de tempe´rature par ajustement spectral. La valeur du flux
pre´ce´demment publie´e (Ebeling et al. 1996 [62] [63]) est environ 3 fois plus
faible que cette dernie`re; elle e´tait tire´e d’observation du satellite ROSAT.
Cet amas apparaˆıt donc dans notre e´chantillon.
– A133 Des mesures re´centes du flux de cet amas le place sous la limite de
se´lection de notre e´chantillon (Cruddace et al. 2002 [50]). Or la mesure du
flux par Ebeling et al. 1996 fournit un flux le´ge`rement supe´rieur a` la limite de
se´lection. Je privile´gie ici encore les mesures les plus re´centes
Les amas suivants sont ceux pour lesquels la base de donne´es BAX ne fournit
pas de mesure de tempe´rature.
– MS2316.3-4222=AS1111 Cet amas, e´tudie´ dans Gioia 1994 [89], est parti-
culie`rement proche et la mesure de son flux par le satellite Einstein est tre`s
incertaine.
– SCO417-558 A partir du flux et de la luminosite´ mesure´s pour cet amas on
peut estimer la tempe´rature correspondante, celle-ci est infe´rieure a` 1 keV ce
qui est en dessous du seuil fixe´.
– ABELL3574 Les mesures optiques des dispersions des vitesses des galaxies de
cette amas (σ = 4917341) permettent d’estimer la tempe´rature du gaz a` environ
1 keV, en dessous du seuil.
– ABELL1459, ABELL1898, ABELL2235 La luminosite´ X de ces amas est large-
ment domine´e par la galaxie centrale, ce qui complique la mesure des propie´te´s
globales de l’amas. Ces amas ne sont e´tudie´s que dans un article, Kowalski et
al. 1984 et n’apparissent plus dans aucun publications poste´rieures.
Il semble donc que les mesures disponibles dans la litte´rature des propie´te´s
des amas locaux permettent de construire un e´chantillon se´lectionne´ en flux de
manie`re satisfaisante avec un minimum de bias dans la selection puisque les amas
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ne disposant pas de mesure de tempe´rature directe ne remplissent de toute fac¸ on
pas les autres crite`res.
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Annexe C
Publications
Revues a` comite´ de lecture
– D. H.Lumb, J.Bartlett, A.K.Romer, A.Blanchard, D.J.Burke, C.A.Collins, R.C.Nichol,
M.Giard, P.Marty, J.Nevalainen, R.Sadat, S. C. Vauclair : “The XMM–NEWTON
Omega Project: I. The X-ray Luminosity - Temperature Relation at z>0.4”,
A&A, 420, 853, 2004.
– S.C. Vauclair, A.Blanchard and the “XMM-Newton Ω-Project collaboration”,
“The XMM-Newton Ω-Project II. Cosmological implications from the high
redshift L− T relation of X-ray clusters”, A&A, 412, L37-41, 2003.
– R.Sadat, A.Blanchard,S.C. Vauclair and the “XMM-Newton Ω-Project colla-
boration”, “The XMM-Newton Ω-Project III. Gas mass fraction shape in high
redshift clusters”, soumis a` A&A.
– S.C. Vauclair, A.Blanchard “Cosmological implications from the high redshift
L− T relation of X-ray clusters”, en pre´paration.
Comptes rendus de colloques
– S.C. Vauclair, A. Blanchard, Cosmological constraints from the redshift dis-
tribution of galaxies clusters, JENAM 2002 worshop, Porto, Portugal, 2002,
Astrophysics and Space Science, v. 290, Issue 1, p. 205-213 (2004), e´dite´ par
Domingos Barbosa, Antonio Da Silva et Ana Mourao.
– S.C. Vauclair, A.Blanchard and the “XMM-Newton Ω” collaboration : “XMM-
Omega project : cosmological implication from the high-z L-T relation of X-
ray clusters”, Muliwavelenght Cosmology Confe´rence, Mykonos, Gre`ce, 2003,
astro-ph/0311626.
– S.C. Vauclair, A.Blanchard and the “XMM-Newton Ω” collaboration : “XMM-
Omega project : cosmological implication from the high-z L-T relation of X-ray
clusters” EPIC Consortium Meeting, Palerme, Italie, Memorie della Societa
Astronomica Italiana, v.75, p.540 (2004).
– S.C. Vauclair and the “XMM-Newton Ω” collaboration : “XMM-Newton Ω
project : cosmological implication from the high-z L-T relation of X-ray clus-
ters” “Constraining Dark Energy with X-Rays Clusters Meeting”, Greenbelt,
USA, 2004.
Publications 174
– S.C. Vauclair and the “XMM-Newton Ω” collaboration : “The XMM-Newton
Ω project : First results”, “Exploring the universe”, Rencontres de Moriond,
La Thuile, Italie, 2004.
– A. Blanchard, S.C. Vauclair and the “XMM-Newton Ω” collaboration : “Cos-
mology with XMM SHARC clusters”, Muliwavelenght Cosmology Confe´rence,
Mykonos, Gre`ce, ASSL, 259, 2003.
– A. Blanchard, S.C. Vauclair, R. Sadat and the “XMM-Newton Ω” collabo-
ration : “XMM observations of high redshift X-ray clusters and cosmological
implications”, “Dark Matter 2004”, Los Angeles, 2004
Communique´s de presse
– “Does Vacuum Energy Really Dominate The Cosmos?”, A. Blanchard, S.C.
Vauclair CNES/OMP Press Release 11/2003,
– “Has ESA’s XMM-Newton cast doubt over Dark Energy?”, A. Blanchard, S.C.
Vauclair ESA Press Release 12/2003, http://bax.ast.obs-mip.fr/XMM.html
Articles de presse
– New York Times 20 Fe´vrier 2004
– La Recherche, Fe´vrier 2004, n 372
– Ciel et Espace, De´cembre 2003 et Fe´vrier 2004
– The Economist, Fe´vrier 2004
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